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INTRODUCTION
La cosmologie observationnelle est aujourd'hui un domaine en eervescence. D'une
part la mise au point de cameras CCD a grand champ permettant de faire de grands
releves de plus en plus profonds sur d'importantes portions du ciel et d'autre part les
observations du fond de rayonnement cosmologique qui nous orent une image de plus
en plus nette des uctuations de densite qui ont pu donner naissance aux galaxies dans
l'Univers primordial, permettent d'esperer elucider certaines des questions auxquelles
tente de repondre la cosmologie : quelle est la geometrie de l'Univers? Comment les
structures se sont-elles formees? Quel est le contenu materiel de l'Univers? Dans le
premier chapitre de cette these, je decrirai le modele du Big-Bang dans le cadre duquel
la cosmologie actuelle se place pour tenter de repondre a ces questions.
Le second chapitre de cette these sera consacre a la description des supernov
de type Ia du point de vue astrophysique ainsi qu'a leur utilite pour la cosmologie,
via leur luminosite qui en fait de bonnes chandelles standard d'une part, mais aussi
via l'etude de leur taux d'explosion qui donne des informations essentielles sur l'his-
toire et l'evolution des galaxies. Les supernovae de type Ia, qui sont des etoiles qui
terminent leur vie dans une explosion thermonucleaire, enrichissant le milieu interstel-
laire en elements lourds, sont en eet des outils de choix pour le cosmologiste. Leur





semblable d'une supernova a l'autre (avec une dispersion d'environ 30 pourcents). On
peut des lors esperer les utiliser comme chandelles standard jalonnant l'Univers et
ainsi mesurer d'une part leur distance, inferee depuis leur luminosite, et d'autre part
leur decalage vers le rouge mesure sur leur spectre. La confrontation de ce decalage
vers le rouge avec la distance de luminosite permet une mesure directe de la geometrie
de l'Univers. Mieux encore, si l'on dispose de supernov a dierents decalages vers








Deux equipes americaines ont entrepris une recherche systematique de supernov
a grands decalages vers le rouge avec succes. Une cinquantaine de supernov de type
Ia lointaines ont aujourd'hui ete detectees, la plus lointaine ayant un decalage vers
le rouge de 1.2, ce qui signie qu'elle a explose alors que l'Univers avait moins de
la moitie de son a^ge actuel. L'analyse des donnees photometriques et spectrosco-








avec 95 pourcents de niveau de conance l'eventualite que la constante cosmologique
soit nulle. Les consequences de cette mesure, si elle se conrme sont extraordinaires.
Nous serions dans un Univers dont l'expansion, au lieu de se ralentir sous l'eet de
l'attraction gravitationnelle du contenu materiel de l'Univers, s'accelere sous l'eet
d'une constante cosmologique qui nira par dominer totalement la dynamique et la
geometrie de notre Univers dont les perspectives d'avenir se resument a une dilatation
innie et un refroidissement eternel.
Il convient cependant de demeurer prudent, ces mesures sont sujettes a de nom-
breux eets systematiques, en particulier les problemes d'evolution, d'absorption de
la lumiere par des poussieres et de weak lensing, qui ne sont pas tous compris avec
certitude. Par ailleurs, ces mesures reposent sur une calibration de la luminosite ab-
solue des supernov de type Ia obtenue avec des donnees sur des supernov proches
(l'echantillon de supernov est sensiblement le me^me pour les deux equipes). Or, il
est desormais etabli qu'une partie au moins de la dispersion observee sur la lumino-
site absolue des dierentes supernov de type Ia est due a des dierences intrinseques
entre ces supernov, se traduisant dans la forme de leur courbe de lumiere (les plus
brillantes sont celles dont la luminosite decro^t le plus lentement) et dans des particu-
larites spectrales. Les mesures a grand decalage vers le rouge seront donc grandement
ameliorees et gagneront en signication si l'on parvient a preciser les correlations qui
existent entre luminosite absolue, forme de la courbe de lumiere et spectre des super-
nov de type Ia. Ce travail ne peut e^tre realise que sur un echantillon homogene de
supernov proches.
C'est dans cette optique que la collaboration EROS2, dont je decrirai le dispositif
experimental dans le chapitre 3 et dont le theme de recherche principal est la recherche
d'eet de microlentilles gravitationnelles dans la direction des Nuages de Magellan an
de mesurer la fraction de la matiere noire galactique qui existe sous forme d'objets
compacts (naines brunes) orbitant autour de la Galaxie, a entrepris une recherche
systematique de supernov a des distances intermediaires (a des decalages vers le
rouge de l'ordre de z  0:1). Les premieres supernov ont ete decouvertes au debut
de l'annee 1997 et nous en avons detecte environ 40 en deux ans. La detection de
supernov repose sur la comparaison d'images du ciel prises a des dates dierentes.
Une supernova appara^t sur l'image la plus recente la ou il n'y a rien sur l'image de
reference.
Les rayons cosmiques, qui apparaissent sur les images semblables a des supernov,
sont une des sources de bruit de fond les plus importantes. Je decrirai dans le chapitre
4 la methode que j'ai elaboree pour rejeter ces faux evenements.
Une fois les supernov decouvertes, il est essentiel d'en realiser les courbes de
lumieres. Il faut pour cela d'abord en mesurer le ux, ce qui impose de s'aranchir du
ux de la galaxie ho^te de la supernova. Cette soustraction du ux de la galaxie de-
mande une succession d'operations de traitement des images qu'il convient de realiser
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avec grand soin et qui font l'objet du chapitre 5.
Une fois la courbe de lumiere de la supernova construite, il faut l'exploiter, et
en particulier determiner sa luminosite au maximum. J'ai pour cela construit des
patrons de courbes de lumiere pour les bandes photometriques utilisees par EROS2,
qui ne sont pas standard. La fabrication des patrons de courbes de lumiere ainsi que
l'exploitation des donnees photometriques d'EROS2 font l'objet du chapitre 6.
Le taux d'explosion des supernov est un parametre tres interessant pour la cos-
mologie, en particulier pour les modeles d'evolution des galaxies qui dependent forte-
ment de l'histoire de la formation stellaire dans l'Univers. Avec les taux d'explosion
des supernov de type II, on a ainsi acces a la Fonction de Masse Initiale qui decrit
la repartition en masse des etoiles lors de leur formation. Le taux d'explosion des
supernov de type Ia, lui, nous donne des informations directes sur l'histoire de la
formation des etoiles. On s'attend a ce qu'il soit beaucoup plus grand a grand decalage
vers le rouge s'il y a eu une periode d'intense formation d'etoiles dans le passe de l'Uni-
vers, ou au contraire a ce qu'il reste a peu pres uniforme avec le decalage vers le rouge
si la formation des etoiles s'est deroulee a un taux constant au cours de l'histoire
de l'Univers. Ces deux possibilites correspondent aux deux modeles de formation
des galaxies actuellement en concurrence et l'on comprend donc bien l'importance
que reve^t la determination du taux d'explosion des supernov. Une campagne de
recherche systematique de supernov a ete entreprise dans le cadre du Wide Field
Survey a l'INT aux Canaries. Les supernov visees par cette experience se situent a
un decalage vers le rouge de l'ordre de z ' 0:3. J'ai realise un programme de detection
de supernov pour cette experience et les resultats d'une campagne de tests entre-
prise a l'automne 1998 m'ont permis, en calculant l'eÆcacite de detection de mon
programme d'obtenir une limite superieure au taux d'explosion des supernov de
type Ia a une decalage vers le rouge de z ' 0:3 :   0:75 h
2
SNu. Cette mesure




Si les questions cosmologiques se posent depuis la nuit des temps, ce n'est que
depuis un siecle environ que la cosmologie est devenue a proprement parler une science
experimentale. Durant ce siecle, le modele cosmologique du Big Bang s'est constitue
d'une part a partir des observations rendues possibles par les progres technologiques
et d'autre part a partir de developpements theoriques prenant racine dans la theorie
de la relativite generale d'Einstein. Dans une premiere section, je decrirai d'un point
de vue theorique le modele du Big Bang et la vision de l'Univers qu'il nous donne.
Puis, dans une seconde partie, je montrerai pourquoi nous sommes a une epoque
particulierement excitante de l'histoire de la cosmologie puisque l'on a maintenant
les moyens de realiser avec precision des tests cosmologiques observationnels qui vont




Depuis l'aube de l'humanite, les rites funeraires prehistoriques en temoignent,
les questions existentielles hantent nos semblables. Des questions comme ((Comment
fut cree l'Univers?)), ((A-t-il toujours existe? - Existera-t-il toujours?)), ((A-t-il eu un
debut? - Aura-t-il une n?)) n'ont toujours pas trouve de reponse denitive.
Les premieres visions cosmologiques sont presentees dans un cadre religieux : dans
certaines civilisations, les mythes font surgir le Monde du chaos, la creation du Monde
est alors marquee par la transition du desordre vers l'organisation. Dans l'Ancien
Testament, lors de la creation du monde, la lumiere est creee en premier et est ensuite
separee des tenebres.
C'est a partir d'Aristote (IV
e
siecle avant J.C.) qu'emerge une description du
Monde relativement independante de la religion. Le debut de la philosophie marque
aussi le debut de la reexion critique sur l'Univers. Du point de vue technique, le
Monde d'Aristote (gure 1.1) est une sphere immense mais de taille nie sur laquelle
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se trouvent les etoiles xes. A l'interieur de cette sphere s'embo^tent une succession
de spheres concentriques en rotation (dont le centre est occupe par la Terre), chacune
associee a une planete. Le Soleil est egalement associe a l'une de ces spheres. En
observant sur la vou^te celeste les mouvements des planetes, les astronomes remarquent
que certaines d'entre elles semblent revenir sur leur pas de temps en temps. Ces
mouvements complexes des planetes les forcent a ajouter des epicycles a leur modele,
c'est a dire que les planetes se deplacent sur des trajectoires circulaires autour d'un
point qui suit lui me^me une trajectoire circulaire autour de nous. Pour Aristote, le
monde sublunaire est perissable (en evolution) et le monde au-dela de la Lune est
imperissable et eternel. D'un point de vue plus philosophique, l'Univers est alors
considere comme eternel, sans debut ni n. Les platoniciens modient neanmoins
cette conception en considerant l'Univers comme cyclique. La duree d'un cycle est
appelee la Grande Annee.
Fig. 1.1 { L'Univers selon Claude Ptolemee (90-168 apres J.C.)[Borg, 1996].
La premiere revolution cosmologique a lieu avec Copernic qui publie en 1543 De
revolutionibus orbium coelestis [Copernic, 1543]. La Terre n'est plus au centre de l'Uni-
vers, celui-ci est occupe par le Soleil (gure 1.2). Peu apres, en 1572, Tycho Brahe
[Brahe, 1573] observe dans Cassiopee une etoile nouvelle (en fait une supernova) dont
il montre qu'elle se situe au dela des planetes (ce n'est donc ni une comete, ni un
asterode). Le ciel n'est donc pas immuable comme le disait Aristote. La communaute
des astronomes est en ebullition. Giordano Bruno va me^me jusqu'a aÆrmer que l'Uni-
vers est inni et habite en de multiples endroits. Cela lui vaudra le bu^cher. Enn, Ke-
pler paracheve cette premiere revolution en rejetant (bien a regret) l'elegance formelle
des orbites circulaires des planetes au prot d'orbites elliptiques [Kepler, 1609]. Une
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nouvelle ere debute : celle ou l'on confronte observations astronomiques et reexions
theoriques. Galilee, utilisant les premieres lunettes astronomiques, decouvre les pre-
miers details du ciel : les crateres de la Lune, les taches du Soleil, les phases de Venus
et les satellites de Jupiter [Koestler, 1960].
Fig. 1.2 { Le systeme heliocentrique de Nicolas Copernic (1473-1543).
Moins d'un siecle apres, Newton, developpe sa theorie de la gravitation qui
explique la chute des corps sur terre. On dispose desormais d'une expression
mathematique pour decrire la force gravitationnelle et on en deduit les mouvements
des planetes. L'Univers de Newton est spatialement inni, contrairement a celui
d'Aristote. Il a cependant ete cree, me^me si certains, comme Leibniz, pensent qu'un
Univers spatialement inni doit forcement e^tre inni dans le temps. L'espace est ab-
solu et la gravitation est caracterisee par une action a distance. Cependant, Newton
lui-me^me considere que cette action a distance ne peut e^tre au mieux qu'une astuce
permettant de decrire simplement la gravitation [Wheeler, 1990].
La derniere revolution dans notre conception de l'Univers a lieu au debut du XX
e
siecle [Luminet, 1997]. L'humanite decouvre progressivement, gra^ce aux observations
de Kapteyn, Shapley puis Hubble, qu'elle vit dans un Univers extre^mement vaste,
peut e^tre me^me inni, contenant des milliards de galaxies semblables a la no^tre. Le
plus surprenant est que cet Univers semble e^tre en expansion. Le modele standard
de la cosmologie, celui du Big Bang, nous apprend qu'il a evolue, et evolue encore
depuis une singularite de densite initiale. Ces decouvertes etourdissantes s'appuient
bien su^r sur des observations, comme le decalage vers le rouge des spectres des ga-
laxies lointaines, mais elles trouvent leur principale source d'inspiration theorique
8 1. Cosmologie
dans la nouvelle theorie de la gravitation d'Albert Einstein (1915). Cette theorie ore
une vision radicalement nouvelle de l'Univers : on parle maintenant d'espace-temps,
celui-ci est dote d'une courbure globale (due a la distribution generale de matiere et,
eventuellement, a la constante cosmologique) qui peut varier au cours du temps, tandis
que la presence de matiere courbe localement l'espace-temps. Cette courbure inuence
les mouvements de la matiere en se manifestant sous la forme d'une force de gravita-
tion qui, en fait, est equivalente a une acceleration. C'est le principe d'equivalence. La
grandeur cle de la Relativite Generale n'est plus la force, comme dans la theorie de
Newton, mais la metrique de l'espace-temps qui nous renseigne sur sa courbure locale
et donc sur la maniere dont doivent se mouvoir les particules. Leurs trajectoires sont
des geodesiques de l'espace-temps.
Depuis, le modele du Big Bang n'a cesse de se raÆner, on sait que notre Univers
peut e^tre inni (spatialement et temporellement) ou ni, selon la quantite de matiere
qu'il contient. Les observations de galaxies fortement decalees vers le rouge n'ont
cesse de se multiplier depuis le debut du siecle. On dispose en outre de deux autres
arguments observationnels majeurs en faveur du modele du Big Bang :
{ l'observation et la mesure des abondances des elements legers (hydrogene,
helium, lithium ...) sont en accord avec les predictions tres precises du modele de
nucleosynthese primordiale du Big Bang dans lequel ces elements sont produits
dans l'Univers primordial.
{ l'observation du fond de rayonnement dius, image d'une epoque ou l'Univers
cessait d'e^tre opaque au rayonnement. Ce rayonnement montre que l'Univers
etait alors tres chaud (3000 K) et tres homogene, ce que prevoit le modele du
Big Bang.
Cependant, le modele du Big Bang contient plusieurs zones d'ombre. De nombreux
indices montrent que l'Univers comporte une grande quantite de matiere noire qui
resiste toujours a une observation directe. Cette matiere noire a probablement joue
un tres grand ro^le au moment de la formation des structures.
Il est aujourd'hui possible, gra^ce a de nouveaux instruments, de sonder l'Univers
an de contraindre les dierents modeles. Nous pouvons enn faire de la cosmologie
observationnelle : on peut tester les dierentes variantes qu'englobe le modele du Big
Bang et peut-e^tre pourrons-nous enn repondre a certaines des questions que se pose
l'Homme depuis toujours.
1.1.2 Le decalage vers le rouge
L'astronome E. Hubble decouvre en 1929 que le decalage des spectres des galaxies
observe quasi-systematiquement vers les grandes longueurs d'onde (vers le rouge)
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par V. Slipher [Slipher, 1918] est proportionnel a la distance de la galaxie consideree
[Hubble, 1929]. Si l'on interprete ce decalage comme le resultat d'un eet Doppler,
on arrive a la conclusion de Hubble : ((En majorite, les galaxies s'eloignent de nous
avec une vitesse v proportionnelle a leur distance d par rapport a nous)). C'est exac-
tement ce que l'on observerait dans un Univers en expansion. C'est aussi ce que l'on




La constante de proportionnalite H
Æ
est la constante de Hubble. Hubble l'estime




en raison d'erreurs multiples sur l'estimation des
distances. Les valeurs mesurees de nos jours sont de cinq a dix fois plus faibles, et ne
font toujours pas l'unanimite. Comme la constante de Hubble est un parametre essen-
tiel en cosmologie et an de ne pas constamment rappeler qu'une quantite mesuree
est entachee de l'incertitude sur la valeur de la constante de Hubble, on a l'habitude
d'exprimer les quantites qui dependent de H
Æ










Les mesures actuelles de la constante de Hubble donnent 0:4 < h < 1.
On denit le decalage vers le rouge (redshift), note z, par :
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etant respectivement les longueurs d'onde observee et emise. v est la vitesse
de recession de la galaxie (equation 1.1). Le decalage vers le rouge peut e^tre superieur
a 1, la vitesse de recession correspondante est superieure a la vitesse de la lumiere,
mais cela ne viole pas les principes de la relativite puisqu'il ne s'agit pas d'une vitesse
de transmission d'une information. Rien n'interdit a des objets de se deplacer plus vite
que la lumiere les uns par rapport aux autres s'ils sont tres eloignes. On peut e^tre tente
de remplacer l'expression du decalage vers le rouge en termes de vitesse de recession
par son equivalent relativiste pour les grandes vitesses : 1+ z = [(1+ v=c)=(1  v=c)]
1
2
mais cette formulation est incorrecte puisque la relativite restreinte n'est valide que
localement, la ou l'espace temps peut e^tre considere comme etant plat.
L'interpretation du decalage vers le rouge comme un eet Doppler consecutif a
la vitesse de recession des galaxies par rapport a la no^tre a aujourd'hui fait place a
une explication dierente, bien que l'on continue parfois a utiliser le terme de vitesse
de recession. C'est l'expansion de l'Univers pendant la duree du trajet de la lumiere
entre la source et notre detecteur qui donne au rayonnement une longueur d'onde
observee plus grande que la longueur d'onde emise. Le decalage vers le rouge est donc
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d'autant plus grand que l'Univers a subi une expansion importante depuis l'emission
du rayonnement (c'est-a-dire si le trajet de la lumiere a dure longtemps). Aujourd'hui,
on denit pluto^t le decalage vers le rouge comme le rapport entre le facteur d'echelle
de l'Univers a
Æ
aujourd'hui et la valeur qu'il avait au moment de l'emission de la
lumiere a(t) :





Il n'y a donc plus d'ambigute a propos de vitesses de recession superieures a celle de
la lumiere. Les vitesses de recession ne sont pas de vraies vitesses (au sens dynamique
du terme), elles apparaissent seulement lorsque l'on interprete le decalage vers le rouge
comme un eet Doppler.
Le decalage vers le rouge est donc une mesure de la distance de la source. Il
faut malgre tout se meer de cette maniere de mesurer les distances. En eet, a de
faibles distances par rapport a nous (de l'ordre de la taille des amas de galaxies),
les mouvements des galaxies sont domines par la gravitation locale et non par l'
expansion. Les decalages des spectres que l'on observe sur les galaxies voisines (qui
peuvent parfois e^tre vers le bleu, comme c'est le cas pour notre voisine, la galaxie
d'Andromede) ne sont donc nullement ((cosmologiques)) mais simplement dus a la
dynamique locale. La mesure des distances par le biais du decalage vers le rouge
est donc sujette a d'importantes distorsions consecutives aux vitesses particulieres
des galaxies observees. Celles-ci sont de l'ordre quelques centaines de km:s
 1
, aussi
deviennent-elles negligeables pour z > 0:01, royaume de la cosmologie.
1.1.3 Le modele de Friedmann-Lema^tre
L'un des principaux problemes de la cosmologie est celui de determiner quelle est
la metrique de l'espace-temps a grande echelle. Puisque cette metrique depend de
la distribution de matiere-energie dans l'Univers, on peut la contraindre en faisant
des hypotheses sur les symetries que presente la distribution de matiere-energie. Le
principe cosmologique resume ces symetries par la phrase \L'Univers est homogene et
isotrope a grande echelle". Comme on va le voir, ceci va considerablement contraindre
la metrique de l'Univers a grande echelle mais pas totalement, ce qui n'est guere
surprenant puisqu'on ne fait pas d'hypothese sur la quantite de matiere contenue
dans l'Univers mais seulement sur sa distribution.
La metrique obtenue en tenant compte du principe cosmologique est la metrique
de Robertson-Walker
1
qui sera exposee plus loin. Il faut ensuite resoudre les equations
1. En fait cette metrique a d'abord ete obtenue independamment par Friedmann et Lema^tre dans
les annees 20. Robertson et Walker lui ont donne une forme mathematique plus elegante une dizaine
d'annees plus tard.
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d'Einstein
2
(voir equation 1.8) pour obtenir l'evolution temporelle de cette metrique.
C'est ainsi que l'on obtient, comme on va le voir, l'equation de Friedmann. On constate












, ...). L'enjeu essentiel de la cosmologie observationnelle
aujourd'hui est de determiner ces parametres cosmologiques an de contraindre le
modele cosmologique.
1.1.4 Le principe cosmologique
On sait depuis Copernic que la Terre n'est pas au centre de l'Univers mais qu'elle
tourne autour du Soleil. Dans la cosmologie moderne, le Soleil lui me^me n'est plus au
centre de l'Univers puisque l'on considere que l'Univers n'a pas de centre. Toutes les
regions de l'Univers se valent, aucune n'est particuliere. Toutes les lignes de visee sont
elles aussi equivalentes : on ne constate pas de dierences signicatives quelle que soit
la direction dans laquelle on observe. C'est, entre autres, an de tester cette hypothese
que l'on fait des comptages de galaxies lointaines dans des directions dierentes. On
cherche a verier que l'Univers est isotrope. Si nous ne sommes pas a un endroit
privilegie de l'Univers et que celui-ci est isotrope vu d'ici, alors, ceci est vrai depuis
n'importe quel point de l'Univers. Toutes les regions de l'Univers doivent donc e^tre
statistiquement identiques : l'Univers est homogene. C'est donc l'isotropie, associee
a l'idee que l'Univers n'a pas de centre qui sont a la base du principe cosmologique
d'homogeneite a grande echelle. Cette homogeneite n'est clairement pas manifeste
a notre petite echelle, ni me^me a celle des amas ou des superamas de galaxies qui
semblent s'organiser sur des structures en formes d'eponges laissant des immenses
regions vides de matiere. C'est a l'echelle superieure (au dela du Gigaparsec) que l'on
s'attend a ce que l'Univers soit homogene (des zones de si grandes taille n'ayant pas
encore eu, du fait de l'a^ge ni de l'Univers, le temps de s'eondrer sous l'eet de la
gravitation depuis le debut de l'Univers).
1.1.5 La metrique de Robertson-Walker
La relativite generale decrit l'Univers au moyen d'un espace-temps a quatre di-
mensions. Si on associe celle-ci au principe cosmologique, l'Univers doit alors avoir une
structure d'espace homogene pour chaque valeur d'un temps universel. Puisque c'est
la distribution de matiere qui est responsable de la courbure de l'espace-temps, celle-
ci est forcement la me^me partout. La metrique de l'Univers va donc e^tre celle d'un
espace-temps a quatre dimensions de courbure spatiale constante a chaque instant.
2. Les equations de champ d'Einstein sont celles de la relativite generale. Il s'agit d'un systeme
d'equations dierentielles non lineaires qui relient la metrique de l'espace-temps a sa densite
d'energie-impulsion.
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Robertson et Walker [Robertson, 1935, Robertson, 1936, Walker, 1936] on montre
qu'il ne peut y avoir que trois geometries possibles pour un tel espace
3
:
{ hyperbolique si la courbure spatiale est negative, le volume spatial de l'Univers
est alors inni, on dit qu'il est ouvert. Si la constante cosmologique est nulle,
son expansion est eternelle ;
{ plane si la courbure spatiale est nulle, le volume est aussi inni. Si la constante
cosmologique est nulle, l'expansion se poursuit eternellement bien que la vitesse
d'expansion s'annule a l'inni (des temps) ;
{ spherique si la courbure spatiale est positive, le volume spatial est alors ni bien
que l'Univers n'ait pas de bords. On dit que l'Univers est ferme. Dans le cas
ou la constante cosmologique est nulle, l'Univers nit par se recontracter apres
une preriode d'expansion. La singularite nale est appelee Big Crunch.
Ces trois geometries possibles pour l'Univers sont reunies dans la me^me metrique,
la metrique de Robertson-Walker. Cette metrique correspond a un choix particu-
lier de coordonnees qui reete le principe cosmologique : les hypersurfaces a temps
constant sont aussi des hypersurfaces d'homogeneite. Puisque c'est la partie spatiale
de l'espace-temps qui est courbe et qu'il ne peut y avoir de melange entre les termes
temporels et spatiaux de la metrique [Peebles, 1993], la metrique va comporter deux
termes separes : le terme temporel d'une part, et d'autre part le terme spatial auquel
est associe un parametre d'echelle, a priori variable dans le temps pour rendre compte
de l'expansion de l'Univers. On obtient ainsi la forme suivante (ou l'on a pose c = 1,
g
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ou (r; ; ') est le systeme de coordonnees spheriques comobiles
4
, a(t) est le parametre
d'echelle de l'Univers (il a la dimension d'une longueur), k rend compte de la geometrie
de l'Univers et peut prendre les 3 valeurs discretes suivantes (gure 1.3) :
{ k =  1 si l'Univers est ouvert (courbure spatiale negative).
3. Notons que ces considerations sur le volume de l'Univers ne sont valables que si l'Univers est
simplement connexe. En eet, ni la relativite generale ni le principe cosmologique ne contraignent
la topologie de l'Univers. On peut imaginer des univers multiplement connexes ayant une geometrie
plane et un volume ni (univers torique par exemple). Il n'y a cependant aucune information obser-
vationnelle concernant la topologie de l'Univers [Luminet and Roukema, 1999].
4. C'est-a-dire dans lequel un objet conserve les me^mes coordonnees independamment de l'ex-
pansion de l'Univers. Les trois variables spatiales de ce systeme de coordonnees sont sans dimension
(ainsi r est assimilable a un angle).
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{ k = 0 si l'Univers est plat (courbure spatiale nulle).
{ k = +1 si l'Univers est ferme (courbure spatiale positive).
Fig. 1.3 { Les trois geometries possibles pour un Univers obeissant au
principe cosmologique. Ces trois geometries sont reunies dans la
metrique de Robertson-Walker. On n'a represente ici que deux des
trois dimensions de la partie spatiale de l'espace-temps. La partie
gauche indiquant l'evolution temporelle du facteur d'echelle n'est
valable que si la constante cosmologique est nulle.
On voit donc qu'a partir de considerations concernant les symetries de l'espace-
temps et la distribution de la matiere qu'il contient, on peut determiner la forme
generale de la metrique. On n'a, par contre, aucune information sur l'evolution tem-
porelle du parametre d'echelle a(t) ni sur la geometrie (la valeur de k) qui est ef-
fectivement celle de notre Univers. Pour repondre a ces questions capitales, il faut
resoudre les equations d'Einstein et determiner quantitativement le contenu materiel
de l'Univers.
1.1.6 L'equation de Friedmann
Pour pouvoir ecrire les equations d'Einstein pour l'Univers, et etudier l'evolution
temporelle de la metrique, il faut decrire plus precisement le contenu de l'Univers.
On modelise celui-ci par un uide homogene caracterise par une pression P (t) et une
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densite (t). Le principe cosmologique impose au tenseur energie-impulsion d'e^tre dia-










(t) 0 0 0
0 P (t) 0 0
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Les equations d'Einstein (qui sont bien entendu vraies me^me en dehors du cadre du













Cette equation tensorielle est en fait equivalente a un systeme de dix equations
dierentielles (car g

est symetrique). G est la constante de gravitation universelle
de Newton. R

est le tenseur de Ricci qui contient les derivees du tenseur metrique.
R en est la contraction avec le tenseur metrique.  est la constante cosmologique
que l'on peut interpreter physiquement comme l'energie du vide. Si la resolution
mathematique de ces equations est fort complexe, leur signication physique est re-
lativement simple et peut se resumer a Courbure = Matiere + Vide. Les termes de
gauche sont en eet tous lies a la courbure : ce sont des tenseurs formes avec le tenseur
metrique et ses derivees spatiales et temporelles. Les termes de droite, eux, sont lies
au contenu de l'Univers. En plus de la matiere-energie habituelle qui se manifeste
par son tenseur energie-impulsion, on tient compte de la densite de constante cos-
mologique qui est donc consideree comme faisant partie du contenu de l'Univers
5
(et
non pas comme une caracteristique de l'Espace-Temps qui appara^trait alors dans le
membre de gauche).
En utilisant pour le tenseur metrique la forme de Robertson-Walker (1.6), les 10



















= 4G(  P ) +  (1.10)
En combinant ces deux equations on obtient l'equation de Friedmann qui decrit
5. On peut rendre compte de cette constante cosmologique par l'existence d'un champ scalaire
dont le potentiel a une valeur moyenne non nulle dans le vide. Contrairement a la matiere ordi-
naire dont la presence a pour eet de ralentir l'expansion en raison de la gravitation, la constante
cosmologique, elle, accelere l'expansion. Elle se caracterise aussi par une contribution negative a la
pression.
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Ces deux equations (1.9 et 1.10) sont aussi reliees, via l'identite de Bianchi, a la
conservation de l'energie lors de l'expansion de l'Univers :

































. On peut facilement montrer que ce parametre est precisement le me^me
que celui introduit par Hubble dans sa loi reliant decalage vers le rouge et distance
(equation 1.1).
An de conna^tre l'evolution temporelle du facteur d'echelle, il faut resoudre
l'equation de Friedmann (1.11). Mais il faut alors conna^tre la valeur de la densite de
l'Univers , c'est-a-dire avoir une idee precise du contenu de l'Univers. Cela fait l'objet
d'une grande partie de l'activite en cosmologie observationnelle. Cependant, on peut
faire des hypotheses simplicatrices sur le contenu de l'Univers an de rendre possible
la resolution de l'equation de Friedmann. Nous allons successivement considerer un
Univers domine par la matiere, par le rayonnement et par la constante cosmologique.
Comme le verra plus loin, l'Univers a ete domine par le rayonnement durant ses dix
mille premieres annees. C'est ensuite la matiere qui a pris le dessus. Si la constante
cosmologique est non nulle, elle nira par prendre le pas sur la matiere et l'Univers
sera alors domine par la constante cosmologique.
{ Univers domine par la matiere : C'est-a-dire qu'il y a beaucoup plus de
matiere non relativiste que de matiere relativiste (rayonnement). Dans ce cas, la
pression, la courbure de l'Univers et la constante cosmologique sont negligeables
devant la densite. L'equation de conservation de l'energie lors de l'expansion





6. D'une maniere generale, l'indice ((
Æ
)) signie la valeur actuelle du parametre indice.
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Dans un Univers domine par la matiere, la densite varie donc comme l'inverse















Par consequent, dans un Univers domine par la matiere, le parametre d'echelle




{ Univers domine par le rayonnement : Cette fois, c'est la matiere relativiste





















Le facteur d'echelle suit donc une evolution proportionnelle a la racine carre du
temps.
{ Univers domine par la constante cosmologique : Dans un tel Univers, on
neglige courbure et densite de matiere (relativiste et non relativiste). L'equation
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Le terme  est independant du temps par denition. Remarquons que la conser-
vation de l'energie impose que la contribution a la pression consecutive a la
constante cosmologique est negative et vaut  

. Les autres formes d'energie
voient leur densite subir une dilution consecutive a l'expansion de l'Univers.
Par consequent, si la constante cosmologique est non nulle, sa densite sera un
jour dominante. L'expansion subira alors cette loi exponentielle croissante. Il
faut faire attention au terme de ((constante cosmologique)), on la considere ici
comme une propriete de l'espace-temps qui appara^t comme un terme additif
constant dans les equations d'Einstein. Mais dans les modeles d'ination et de
quintessence, on rencontre des champs, qui participent donc au tenseur energie
impulsion, dont la pression est negative et opposee a la densite. L'eet de ces
champs dans les equations est identique a celui d'une constante cosmologique a
ceci pres qu'ils peuvent varier dans le temps.
La variation du parametre d'echelle avec le temps est donc intimement liee au
contenu de l'Univers et aux proportions relatives des dierents ingredients qui le
composent. L'observation seule peut permettre de xer ces proportions. On espere
ainsi mesurer la quantite de matiere et de rayonnement et la valeur de la constante
cosmologique.
1.1.7 Les parametres cosmologiques
On a vu que l'evolution temporelle du facteur d'echelle depend de la proportion
et de la quantite des dierentes composantes d'energie et de matiere que contient
l'Univers. On peut ecrire l'equation de Friedmann en faisant appara^tre explicitement
les densites de ces dierentes composantes. On introduit pour cela la densite critique










dont la valeur (a t = t
Æ































































































Cette formulation est tres interessante puisqu'elle fait appara^tre de maniere simple
la relation qu'il y a entre la courbure et le contenu de l'Univers. S'il y a beaucoup










positive, ce qui correspond a k = +1 dans la metrique de Robertson-Walker (equation






= 1, la courbure est nulle et l'Univers est






< 1, la courbure est negative (k =  1) et
l'Univers est ouvert (voir gure 1.3).
Notons que le parametre de courbure k est une caracteristique intrinseque de
l'Univers, il est soit ouvert, soit ferme, soit plat et ne peut pas passer d'un etat a un
autre.
On sait par ailleurs que le redshift est relie au parametre d'echelle par la relation
suivante :





On a vu dans la section precedente (equation 1.15) que la densite de matiere non
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Finalement, on ecrit l'equation de Friedmann sous la forme suivante qui fait ap-


































Il est utile d'introduire le parametre de deceleration qui mesure le ralentissement
de l'expansion de l'Univers sous l'eet de son propre poids (ou d'une constante cos-
mologique negative). On note ce parametre q
Æ
, il est relie a la derivee seconde du



























Ce parametre est aussi relie a la densite de matiere et a la constante cosmologique :
considerons l'equation 1.9 a notre epoque, on peut negliger la pression puisque l'Uni-









































































La presence de matiere dans l'Univers ralentit son expansion, alors que, comme on l'a
dit precedemment, la presence d'une constante cosmologique accelere cette expansion
(si elle est positive).
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1.1.8 Le modele standard du Big Bang
Si l'on admet le principe cosmologique, c'est-a-dire si l'on considere que l'Univers
est spatialement homogene et isotrope, et que l'on utilise la metrique de Robertson-
Walker, on est conduit au modele du Big Bang. En remontant le temps depuis notre
epoque jusqu'a la singularite initiale, la temperature augmente comme l'inverse du
facteur d'echelle de l'Univers (car l'expansion est adiabatique). Cette variation de
la temperature permet de dierencier les diverses epoques qu'a connues l'Univers.
En eet, en raison des conditions de temperature dierentes, des evenements tres
dierents se sont deroules. Les dierentes epoques se caracterisent donc par le type
de physique mis en jeu dans chacune d'entre elles. Plus on remonte dans le passe plus
il s'agit de physique des hautes energies.
{ Aux tout premiers instants de l'Univers, jusqu'a 10
 43
s (temps de Planck), les
conditions de temperature (T = 10
 19
GeV sont telles que la gravitation est
quantique. La geometrie de l'espace-temps est soumise a des uctuations quan-
tiques. On ne dispose malheureusement pas encore d'une theorie satisfaisante
pour decrire la gravitation quantique, cette epoque est donc pour le moment
cachee aux yeux des theoriciens en plus d'e^tre (probablement pour longtemps)
inaccessible aux observations.
{ Ce qui se passe juste apres le temps de Planck n'est pas tres bien connu non
plus. Les modeles theoriques des supercordes, de grande unication tentent de
decrire la physique a tres haute energie de cette periode. C'est au debut de
cette epoque qu'aurait eu lieu la phase d'ination qui semble resoudre bien des
diÆcultes, comme nous le verrons plus loin. L'univers aurait ene d'un facteur
gigantesque pendant cette ination (de l'ordre de 10
40
). Les baryons auraient ete
formes a la n de l'ination au cours de la baryogenese. On sait qu'aujourd'hui,
l'Univers proche contient tres peu d'antimatiere [Steigman, 1976]. Il semble donc
que la baryogenese ait ete plus favorable aux baryons qu'aux anti-baryons. Pour
expliquer cette absence d'antimatiere, il suÆt d'une tres legere asymetrie entre
baryons et anti-baryons au moment de la baryogenese (un exces d'un quark pour
30 millions de paires quark-antiquark) [Kolb and Turner, 1990]. Le mecanisme
responsable de cette asymetrie est encore tres mal connu ; il suppose en ef-
fet la violation de la conservation des nombres baryonique et leptonique. Ces
violations devraient se traduire par une duree de vie nie du proton. Les li-
mites actuelles sont de l'ordre de 10
32
ans [Perkins, 1984], ce qui est superieur
aux predictions des modeles les plus simples de violation de la conservation du
nombre baryonique.




s apres le Big Bang) survient la tran-
sition de phase electrofaible, les bosons intermediaires W et Z acquierent une
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masse et les forces d'interaction faible et electromagnetique ont des intensites
qui deviennent dierentes. Les hadrons (neutrons et protons) se forment peu
apres, lorsque la temperature chute en dessous du GeV (10
 6
s), permettant
aux quarks de se lier.
{ L'evenement marquant suivant survient environ une seconde apres le Big Bang,
la soupe de particules en interaction dont nous avons parle plus haut se refroi-
dit progressivement. Au dessous d'une certaine temperature (environ 1 MeV),
elle devient transparente aux neutrinos, qui se decouplent alors du reste de la
matiere (constituee alors essentiellement de photons, de protons, de neutrons et
d'electrons). Leur libre parcours moyen devient quasiment inni, ils ne font plus
que se refroidir progressivement avec l'expansion de l'Univers. Ces neutrinos re-
liques devraient avoir aujourd'hui une temperature de 1:95K [Peebles, 1993].
Malheureusement, la detection de neutrinos de si faible energie est encore lar-
gement au-dela de nos possibilites technologiques. En eet, la section eÆcace
d'interaction des neutrinos avec la matiere est proportionnelle a leur energie.
Ces neutrinos sont tres nombreux (de l'ordre d'une centaine par centimetre cube
[Peebles, 1993]) et, s'ils avaient une masse non nulle, leur contribution a la den-
site de l'Univers pourrait e^tre importante. Les recents resultats experimentaux
de SuperKamiokande
7





) ont peut-e^tre enn ete detectees, impliquant une masse













Si l'on suppose qu'il existe une forte hierarchie dans les masses des neutrinos
(comme pour les quarks et les leptons charges), on peut alors negliger la masse
du 

, la masse du 
















masses deduites des resultats de SuperKamiokande sont donc trop faibles pour
leur faire jouer un veritable ro^le cosmologique du point de vue de la densite de
matiere. Il faut cependant considerer ces resultats avec une grande prudence.
{ Quelques secondes apres le Big Bang, la temperature est descendue en dessous
du MeV et les noyaux legers peuvent se former de maniere stable a partir des
protons et des neutrons. C'est la nucleosynthese primordiale. En plus de protons
solitaires (hydrogene), se forme de l'helium (la proportion d'helium est de 0.08
par rapport a l'hydrogene, soit ' 25% en masse), un peu de deuterium (une
7. SuperKamiokande est un detecteur de neutrinos installe au Japon. Il est constitue d'un immense
reservoir d'eau (50000 tonnes) dont les parois sont tapissees de 11146 photo-multiplicateurs. On




par rapport a l'hydrogene) et des traces de lithium (10
 10
par rapport a l'hydrogene) [Barnett et al., 1996]. Comme les neutrons libres
ont une duree de vie courte (887 secondes), plus le temps passe, moins il y a
de neutrons pour former les noyaux, le temps de vie des neutrons xe donc le
rapport entre helium et hydrogene. Tres vite, la temperature chute en dessous du
seuil de reaction de l'interaction faible, de sorte que la nucleosynthese s'arre^te.
L'Univers est alors a^ge de trois minutes. Les abondances de ces elements legers








entre le nombre de photons et le nombre de baryons dans
l'Univers. L'un des grands succes du modele du Big Bang est le bon accord
entre predictions et mesures d'abondances (gure 1.4).
Fig. 1.4 { Les abondances des elements legers predites par la
nucleosynthese primordiale : On a represente ici le rapport
entre le nombre de chacun des elements et le nombre de protons en
fonction de , le rapport entre le nombre de baryons et de photons.
Les observations sont indiquees par les bo^tes autour des courbes
d'abondance du
7




He d'autre part. Elles
sont compatibles avec le modele pour la zone en bleu c'est a dire
 ' 3:5  10
 10
[Olive, 1999].
{ L'Univers contient alors un melange de baryons (protons et neutrons),
d'electrons et de photons. Les electrons et les baryons ne sont plus relativistes
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car la temperature a considerablement baisse (quelques centaines de keV). Il y
a donc dans l'Univers de la matiere et du rayonnement. Comme on l'a vu dans
la section precedente, la densite de matiere et de rayonnement varient suivant
des lois dierentes (equations 1.28 et 1.29). Puisque la densite d'energie liee au
rayonnement decro^t plus vite que celle liee a la matiere, il arrive un moment
ou la densite de matiere devient plus importante que celle du rayonnement. La















Lorsque la temperature de l'Univers atteint 13.6 eV (l'Univers est a^ge de
quelques dizaines de milliers d'annees), les electrons pourraient commencer a
se lier aux protons, cependant, le rapport entre le nombre de photons et de
baryons etant tres favorable aux photons (' 10
10
), la queue a haute energie de
la distribution des photons suÆt a maintenir toute la matiere ionisee jusqu'a
une temperature de T ' 0:26 eV, c'est a dire T ' 3000 K (environ 300000 ans
apres le Big Bang). C'est le moment du decouplage entre matiere et rayonne-
ment. Les electrons se lient denitivement aux protons pour former des atomes
d'hydrogene, ce qui a pour eet de faire brusquement tendre le libre parcours
moyen des photons vers l'inni. Comme les neutrinos l'ont fait un peu plus to^t,
les photons n'interagissent plus avec la matiere. Ils traversent l'espace-temps
en ne subissant que le decalage vers le rouge du^ a l'expansion de l'Univers.
Puisqu'ils etaient a l'equilibre thermodynamique avec la matiere avant de se
decoupler, ils doivent presenter un parfait spectre de corps noir perturbe uni-
quement par les uctuations locales de densite (donc de temperature) de la
zone d'ou ils ont ete emis. Ce rayonnement porte donc en lui la photogra-
phie de l'Univers au moment du decouplage entre matiere et rayonnement. Ce
rayonnement, uniforme sur tout le ciel, a ete detecte en 1965 par les radioas-
tronomes Penzias et Wilson (cela leur a valu le prix Nobel de Physique). Sa
temperature est de 2:728 0:002 K. C'est ce que l'on appelle le fond dius cos-
mologique (Cosmic Microwave Background). Des mesures de precision ont ete
realisees en 1991 avec le satellite COBE. On a pu constater gra^ce a l'instrument
FIRAS embarque sur COBE que ce rayonnement est celui d'un corps noir par-
fait [Mather et al., 1993] comme on peut le voir sur la gure 1.5 (si parfait en
fait que les donnees de COBE constituent aujourd'hui l'etalon experimental du
spectre de corps noir). En fait, la temperature n'est pas parfaitement uniforme
sur tout le ciel, on a pu mesurer avec l'instrument DMR de COBE [Smoot, 1992]
des inhomogeneites de temperature de 10
 5
en valeur relative (gure 1.6). Ces
inhomogeneites de temperature sont les traces des inhomogeneites de densite
de l'Univers au moment du decouplage entre matiere et rayonnement. C'est a
partir de ces ((graines)) que se sont formees les structures de l'Univers (galaxies
et amas). L'etude des ces uctuations de densite est tres prometteuse pour la
cosmologie observationnelle (nous y reviendrons).
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Fig. 1.5 { Superposition des mesures spectrales du fond dius cosmolo-
gique et d'une courbe de corps noir de Planck a 2:73 K. L'ac-
cord est excellent [Barnett et al., 1996]. Les points de FIRAS
[Mather et al., 1993] sont si precis qu'ils ont l'epaisseur du trait !
{ Apres le decouplage des photons commence la croissance des structures : la
matiere se condense par gravite autour des zones de surdensite. En eet, avant
le decouplage entre matiere et rayonnement, les interactions avec les photons
empe^chaient tout debut de condensation. Une fois que ceux-ci ont disparu (du
point de vue de la matiere), la matiere peut se condenser. Se forment alors les
etoiles, les galaxies et les amas de galaxies selon des mecanismes et dans un
ordre qui ne sont pas encore pleinement elucides. Avec les galaxies naissent les
etoiles de premiere generation dont les plus massives, en explosant en supernov
ensemencent le milieu interstellaire en elements lourds. C'est a partir de ces
elements que vont pouvoir se former des planetes telluriques autour des etoiles
des generations suivantes.
1.1.9 Au dela du modele standard
S'il semble nous donner une vision precise de l'Univers et de son evolution, le
modele du Big Bang n'en comporte pas moins des zones d'ombre. A la base de ce
modele se trouve le principe cosmologique selon lequel l'Univers est parfaitement lisse.
Or, tous les scenarios de formation des structures necessitent l'existence de germes, de
petites uctuations de densite capables de s'eondrer an d'initier la condensation de
la matiere. Il est clair que l'Univers parfait du principe cosmologique ne comporte pas
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Fig. 1.6 { Carte du ciel en temperature du fond dius cosmologique, les
uctuations de densite que l'on observe ont une amplitude rela-
tive de 10
 5
par rapport a la temperature moyenne de 2:73 K
[Smoot, 1992].
ces germes par construction et est de fait incapable de rendre compte de la formation
des structures. L'observation des inhomogeneites du rayonnement cosmologique nous
a montre l'existence de telles uctuations de densite a l'epoque du decouplage entre
matiere et rayonnement. L'amplitude relative des uctuations mesurees par COBE est
d'environ 10
 5
; or on peut montrer que pour avoir aujourd'hui les structures que l'on
observe, l'Univers a du^ avoir au moment du decouplage entre matiere et rayonnement
des uctuations de l'ordre de 10
 3
.
Par consequent, me^me en ajoutant ((a la main)) des uctuations de densite en
accord avec les observations, il manque deux ordres de grandeur au modele pour
fonctionner. Par ailleurs, des observations de natures diverses ont conduit les astro-
nomes et les cosmologistes a la conclusion qu'une grande partie de la matiere contenue
dans l'Univers n'est pas visible (voir section 3.1.1). On dit qu'il y a de la matiere noire,
c'est a dire de la matiere (baryonique ou non) qui n'interagit avec le reste que par la
gravitation, elle n'emet donc pas de rayonnement. Du point de vue de la formation
des structures, la presence de matiere noire (non baryonique) aiderait le modele du
Big Bang a former les galaxies. En eet, cette matiere, decouplee des photons avant
les autres especes, aurait commence a s'eondrer bien plus to^t que la matiere ordi-
naire. On peut alors concevoir qu'il y ait eu, au moment du decouplage entre matiere
baryonique et rayonnement, des uctuations de densite de matiere non-baryonique
assez grandes pour permettre la formation des structures que l'on observe aujour-
d'hui (10
 3
) sans pour autant induire de grandes uctuations de temperature dans
le rayonnement cosmologique. Selon la \temperature" de cette matiere noire qui est
alors chaude (HDM pour Hot Dark Matter) ou froide (CDM pour Cold Dark Mat-
ter) selon qu'elle est relativiste ou pas au moment de son decouplage, les uctuations
de densite vont s'etendre sur des distances plus ou moins grandes et donc induire
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en premier la formation de structures plus ou moins vastes. La matiere noire froide
forme d'abord les petites structures (modele Bottom Up) alors que la matiere noire
chaude (diusant sur de plus grandes distances) favorise la formation en premier lieu
de grandes structures comme les superamas (modele Top Down).
Cependant, si l'introduction de matiere noire dans les scenarios cosmologiques
semble rendre possible la formation des structures, elle ne repond pas a la question
initiale : ((Comment des inhomogeneites ont-elles pu se former a partir d'un Univers
parfaitement lisse?)) Cette question est intimement liee au probleme de l'horizon : On
peut calculer la valeur de l'horizon a une epoque quelconque de l'Univers. C'est la
distance parcourue par un photon depuis le Big Bang. Elle est donc a premiere vue
egale a l'a^ge de l'Univers multiplie par la vitesse de la lumiere. ((Toutes les regions
situees au dela de mon horizon n'ont pas encore pu entrer en contact causal avec moi)).
Si l'on observe la temperature du fond dius cosmologique, on constate, comme on
l'a dit plus haut, que celle ci est homogene sur des distances bien plus grandes que la
taille de l'horizon au moment du decouplage entre matiere et rayonnement (qui cor-
respond sur la vou^te celeste a un angle de l'ordre de 1 degre). Or, pour expliquer cette
homogeneite de temperature, il faut bien invoquer des processus thermodynamiques
et ceux-ci ne peuvent operer au dela de l'horizon.
Le mecanisme de l'ination resout ce probleme de l'horizon tout en fournissant un
moyen esthetique d'engendrer les uctuations initiales de densite a partir d'un Univers
parfaitement homogene. La densite de l'Univers de l'ination est dominee, dans ses
premiers instants par un champ scalaire dont le potentiel a une valeur non nulle dans
le vide, l'inaton. L'Univers aurait alors subi une dilatation gigantesque jusqu'a ce
que l'ination cesse lorsque le potentiel de l'inaton arrive a une valeur moyenne
nulle dans le vide. Si l'Univers a reellement subi cette breve periode d'expansion
acceleree (au cours de laquelle le facteur d'echelle aurait cru^ d'un facteur 10
40
), on
comprend que des regions initialement proches se soient trouvees si eloignees a la
sortie de l'ination qu'on les croit deconnectees causalement si l'on ne fait pas appel
a l'ination. Le modele inationnaire resout donc le probleme de l'horizon (en fait,
le probleme est pluto^t deplace vers la physique des particules). Comme on l'a dit,
il fournit aussi un mecanisme capable d'engendrer des uctuations de densite. En
eet, il existait forcement des uctuations quantiques de densite avant l'ination
(uctuations d'amplitude et de taille microscopiques). En etirant demesurement les
distances, la phase d'ination les transforme en uctuations de taille macroscopique
mais d'amplitude microscopique. Survient alors le mecanisme du rechauement qui a
lieu a la n de l'ination, lorsque l'inaton, retrouvant un potentiel de valeur nulle se
desintegre en particules qui viennent remplir les uctuations de densite, augmentant
leur amplitude de sorte que celle-ci devient macroscopique. Dans le cadre de l'ination,
ce sont donc les uctuations quantiques de densite qui sont a l'origine de la formation
des galaxies. L'amplitude des uctuations de densite produite par l'ination semble
compatible avec celle qui est necessaire a la formation des galaxies.
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Il existe par ailleurs une toute autre classe de modeles capables d'engendrer des
uctuations de densite a partir d'un Univers homogene. Ce sont les modeles dans
lesquels la matiere s'accumule autour de defauts topologiques formes lors d'une tran-
sition de phase qu'aurait connue l'Univers (les defauts topologiques se forment lors
d'une brisure spontanee de symetrie, phenomene bien connu en physique des parti-
cules). Il existe plusieurs types de defauts selon les caracteristiques du champ qui
subit une brisure spontanee de symetrie (spin, caractere complexe ou reel), on peut
ainsi rencontrer des murs de domaines, des cordes cosmiques, textures et monopo^les
magnetiques. Si ces modeles sont tres seduisants, il semble que la forme des uc-
tuations qu'ils engendrent (leur spectre angulaire) ne soit pas en accord avec les
observations du rayonnement cosmologique [Battye, 1998, Pen, 1998]. Le statut des
defauts topologiques comme graines pour la formation des structures est encore en
cours de debat.
1.2 Les mesures de distances en cosmologie
Lorsque l'on observe la vou^te celeste, on n'a qu'une vision a deux dimensions de
l'Univers. On ne peut directement mesurer que l'ecart angulaire entre deux sources
et leur ux (integre sur une bande spectrale si l'on fait de la photometrie ou bien
en fonction de la longueur d'onde si l'on fait de la spectroscopie). Une diÆculte ma-
jeure de l'astronomie est de transformer cette image a deux dimensions en une image
tridimensionnelle. C'est-a-dire mesurer la distance des sources. La determination des
distances occupe donc une place essentielle en astronomie. En cosmologie, la mesure
des distances est rendue ambigue du fait de la courbure de l'Univers. En eet, s'il est
trivial de denir la notion de distance entre deux points dans un Univers euclidien,
il n'est est pas de me^me dans un Univers dote d'une courbure a priori inconnue. Si
l'on conna^t la metrique, on peut deduire de celle-ci la distance propre separant deux
points, mais ce n'est pas une distance mesurable. On denit alors les distances mesu-
rables selon la maniere dont sont faites les observations (distances de luminosite ou
distance angulaire). Aucune de ces denitions n'est meilleure que les autres, chacune
d'entre elles donne des informations complementaires.
1.2.1 Distance propre
A partir de la duree du parcours des photons, on peut calculer la distance par-
courue par un photon en suivant la geodesique entre les instants t et t
0
. On sait que,
pour un photon, le deplacement se fait suivant les lignes d'Univers de genre lumiere,
c'est a dire avec ds
2
= 0. Il en resulte, en utilisant la metrique de Robertson-Walker





. La distance s'exprime donc en integrant le terme
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(1.44)
 est ce que l'on appelle la distance propre, c'est a dire la distance comobile que
parcourent les photons pour aller d'un point a un autre de l'espace-temps. Notons
que  est sans dimension puisque c'est juste la dierence entre deux coordonnees
comobiles, qui sont sans dimension. La veritable distance propre (avec la dimension
d'une longueur) est donc a
0
 aujourd'hui.
Au lieu de faire un developpement limite de cette distance, on peut la calculer par






































































= 1 (Univers plat), S(x) = x et  = 1
1.2.2 Distance de luminosite
Supposons que, depuis la Terre, on observe une source lumineuse, emettant de
maniere isotrope, de luminosite intrinseque L. La quantite mesuree est le nombre de
photons qui atteignent notre detecteur par unite de temps. On peut transformer ce
nombre de photons en ux lumineux (ux d'energie si l'on conna^t les ltres qui ont
ete utilises et donc l'energie des photons que l'on a comptes). Dans un espace-temps
euclidien, si d est la distance (euclidienne donc sans ambiguite quant a sa denition)






8. Cette fonction appara^t naturellement si l'on reecrit la metrique de Robertson-Walker (equation
1.6) en faisant le changement de variables r ! S(r).
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Le rayonnement issu de la source qui nous atteint aujourd'hui se repartit uni-
formement sur une sphere de rayon propre a
0
r (c'est une sphere de rayon comobile r
observee ici et maintenant). Les photons emis par la source avec une energie E
e
sont
decales vers le rouge du fait de l'expansion de l'Univers entre les instants d'emission






. Par ailleurs, du fait de la
dilatation des temps consecutive elle aussi a l'expansion de l'Univers, les photons emis
par la source pendant l'intervalle de temps Æt
e
arrivent sur notre detecteur pendant
un intervalle de temps Æt
o
= (1 + z)Æt
e


















(1 + z) (1.49)
On peut obtenir son expression exacte avec l'equation 1.45 mais on peut aussi en faire



















Ici aussi, on cherche a preserver une propriete que l'on trouve dans l'espace-temps
euclidien : la variation de la taille angulaire Æ d'un objet de taille D en fonction de sa
distance a l'observateur d. Ces grandeurs sont reliees dans l'espace-temps euclidien












D est alors le diametre propre d'un objet se situant a la coordonnee comobile r a
l'instant t. L'angle sous-tendu par l'objet est Æ. La metrique de Robertson-Walker










Ici encore, l'expression 1.45 donne la forme exacte de la distance angulaire, mais on
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(1.54)
1.3 La cosmologie observationnelle
Nous allons voir dans cette section quels sont les principaux tests cosmolo-
giques qui ont ete elabores pour mesurer les parametres de l'Univers. Les dierentes
denitions de la distance sont toutes sensibles a la valeur des parametres cosmolo-
giques (notamment a la courbure de l'Univers). Cette caracteristique, deconcertante
au premier abord, va en fait se reveler d'une grande utilite pour la cosmologie obser-
vationnelle.
On peut d'une part faire des mesures de distances sur des echantillons statis-
tiques de sources en comptant le nombre de sources dans un volume (methode des
comptages de sources). Il est aussi interessant de mesurer la distance d'une source
individuelle. En eet, si l'on peut determiner de maniere independante le decalage
vers le rouge d'un objet (en etudiant son spectre) et l'une ou l'autre des distances
de l'objet que nous avons denies plus haut, on peut realiser un test cosmologique
permettant d'estimer la valeur de tel ou tel parametre cosmologique. C'est le principe
des methodes utilisant les diametres angulaires des objets et surtout de la methode
magnitude-redshift qui est tres prometteuse. L'observation precise des uctuations de
temperature du rayonnement de fond cosmologique permet elle aussi de mesurer les
parametres cosmologiques car le spectre de leur distribution angulaire, vu d'ici et
d'aujourd'hui, est tres sensible a leur valeur.
1.3.1 Relation magnitude-redshift
Nous avons vu que la denition de la distance de luminosite se base sur une
analogie avec l'espace euclidien (section 1.2.2). On conserve la relation entre ux









En termes de magnitudes apparente et absolue
9
, cette relation s'ecrit:






9. La magnitude absolue d'un objet est denie comme la magnitude qu'il aurait s'il etait situe a
une distance de 10 pc.








La grandeur m  M est appelee le module de distance. Rappelons que la distance
de luminosite obeit a la relation 1.49 qui la relie a la distance propre pour laquelle
nous disposons d'une expression exacte (equation 1.45). On peut donc exprimer la
magnitude d'un objet sous la forme suivante que l'on appelle relation magnitude-
redshift:


















































En utilisant l'expression 1.50 pour la distance de luminosite, on obtient une forme
approchee de la relation magnitude-redshift :


























La valeur de H
0
se deduit de la relation m(z) et peut e^tre determinee avec des
objets proches (des cepheides
10
par exemple). Si l'on dispose d'un objet de magnitude
absolue connue (une chandelle standard) et si l'on parvient a mesurer separement sa
magnitude apparente et son decalage vers le rouge, on peut utiliser la relation 1.58
pour determiner q
0
. Pour des objets suÆsamment lointains, on peut utiliser la relation
exacte 1.57 avec laquelle, au lieu de determiner simplement q
0
, on peut distinguer










An de rendre cette methode possible, il faut, comme on l'a dit, disposer de chan-
delles standard. De plus, ces chandelles standard doivent e^tre suÆsamment lumineuses
10. Les cepheides sont des etoiles variables dont la luminosite est proportionnelle a leur periode
(voir section 3.1.3). Ce sont de tres bons indicateurs de distances. Mais leur luminosite est trop faible
pour que l'on puisse les detecter a des distances cosmologiques.
11. Remarquons qu'il est tout de me^me possible de realiser ce test cosmologique si l'objet n'est pas
a proprement parler une chandelle standard (si tous les objets n'ont pas la me^me luminosite), il suÆt
de conna^tre leur luminosite. C'est ce que l'on fait avec les cepheides dont on conna^t la luminosite
sans pour autant qu'elles aient toutes la me^me : on dispose d'une relation entre leur periode de
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Fig. 1.7 { Diagramme de Hubble pour des supernovae de type Ia. On voit qu'a
grand redshift, l'ecart entre les courbes correspondant a dierents
modeles cosmologiques devient plus grand que la dispersion de la
magnitude au maximum des supernovae (moins de 0.3 magnitudes).
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pour pouvoir e^tre detectees a grand redshift. Les premieres chandelles standard uti-
lisees etaient les galaxies les plus brillantes des amas [Sandage, 1970]. En eet, toutes
les galaxies n'ont pas la me^me luminosite mais si l'on considere (par exemple) la
dixieme galaxie la plus brillante d'une serie d'amas, on remarque que la dispersion de
sa luminosite est bien inferieure a celle d'une galaxie prise au hasard. Cette dispersion









). Il existe cependant dans l'Univers des objets qui semblent tout
a fait approrpries pour la mise en uvre de cette methode : les supernovae de type
Ia
12
. Elles ont en eet une luminosite absolue au maximum tres grande (de l'ordre de
celle d'une galaxie moyenne) et cette luminosite semble tres peu varier d'une super-
nova de type Ia a une autre (la dispersion de la magnitude au maximum, de l'ordre de
0.3 semble pouvoir e^tre reduite en faisant des correlations avec la forme de la courbe
de lumiere ou les caracteristiques spectrales de la supernova). En accumulant des su-
pernov a dierents redshifts, on peut les placer sur un graphe donnant la magnitude
apparente en fonction du redshift (Diagramme de Hubble, gure 1.7). Il reste ensuite
a ajuster la valeur de q
0






) sur les donnees.
Les deux equipes americaines de recherche de supernov lointaines [Kim, 1998a,







utilisant les supernov de type Ia donne une valeur de la constante cosmologique non
nulle (gure 1.8). En eet, dans l'hypothese de 
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donnees est negative, ce qui est absurde. Le meilleur ajustement (dans l'hypothese



















= 0:76  0:1
, q
0
=  0:64  0:15
(1.59)
L'eventualite que la constante cosmologique soit nulle est exclu a 3 (99% de niveau de
conance) par ces deux experiences. Ces resultats, s'ils sont corrects, impliquent donc
que nous nous trouvons dans un Univers domine par la constante cosmologique dont
l'expansion est en train de s'accelerer et durera eternellement (si la constante cosmo-
logique est vraiment constante). On peut se demander depuis quand cette constante
cosmologique domine l'Univers. On sait que l'evolution du rapport entre la densite


















Si le rapport entre ces deux densites est aujourd'hui proche de 3, l'egalite entre matiere
et constante cosmologique a eu lieu a z = 0:45, ce qui est tres recent. Par consequent,
la presence d'une constante cosmologique de cet ordre de grandeur est totalement
12. Les supernov de type Ia sont des naines blanches qui terminent leur vie par une explosion
thermonucleaire. Ces objets sont decrits en detail dans la section 2.2.2.
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) avec environ 40 supernov de type
Ia decouvertes par le Supernova Cosmology Project [Kim, 1998a].
Les contours ne tiennent compte que des erreurs statistiques. Les
contours inferieurs (en pointilles) montrent les me^mes resultats s'il
y a une dierence systematique de 0:2 magnitude entre les super-
nov proches et lointaines (eet d'evolution par exemple).
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negligeable dans les modeles d'Univers primordial. Elle doit en revanche e^tre prise en
compte si l'on considere des objets situes a des redshifts inferieurs a z = 0:45.
1.3.2 Diametres angulaires
Ce test cosmologique s'apparente au precedent. La dierence est que l'on compare
ici l'evolution en fonction du redshift du diametre angulaire de galaxies ou de radio-
sources. On a donc besoin ici non pas de chandelles standard mais d'objets de taille
standard. Un point interessant est que la theorie prevoit que le diametre angulaire
d'un objet decroisse dans un premier temps avec le redshift mais nisse par augmenter






singuliere s'explique si l'on considere que les objets lointains dont on recoit de la
lumiere ont du^ emettre celle-ci beaucoup plus to^t que des objets proches. en raison
de la duree du trajet des photons. La lumiere emise par un objet lointain doit donc
avoir ete emise lorsque celui-ci etait assez proche de nous, il y a tres longtemps.
Les observations semblent conrmer l'existence de cet eet. Les meilleures sources






(univers plat sans constante cosmologique ou bien ferme
avec une constante cosmologique) [Kellerman, 1993] comme on peut le constater sur
la gure 1.9.
Les premiers tests cosmologiques de cette relation ont ete faits en considerant
les diametres angulaires de galaxies dans le visible. Cependant, a grand redshift, la
petite taille angulaire du disque des galaxies rendait la methode tres sensible aux
eets du seeing
13
. Les observations se sont alors axees sur la separation angulaire
des lobes des radio-sources etendues sur laquelle la precision de la mesure est bien
meilleure (d'une part leur extension est plus grande et d'autre part la resolution
des telescopes est actuellement meilleure dans le domaine radio que dans le visible).
Cependant, me^me avec les lobes radio, il est tres diÆcile de tenir compte de l'evolution
qu'ont certainement subi les galaxies entre z = 5 (lobes radios les plus lointains)
et aujourd'hui. Cette methode est donc rendue peu robuste a cause de ces eets
d'evolution. Sans doute est-ce la raison pour laquelle ses resultats sont contradictoires
avec ceux issus des supernov lointaines.
1.3.3 Comptage de sources
Le volume contenu entre deux spheres denies par des redshifts dierents depend,
comme la distance, du jeu de parametres cosmologiques considere. Dans un Univers
euclidien, on peut exprimer le nombre de galaxies ayant un ux plus grand qu'une
13. Le seeing est une grandeur qui caracterise la qualite d'une image astronomique. C'est la largeur
totale a mi-hauteur de l'image d'une etoile donnee par le detecteur.
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Fig. 1.9 { Contraintes sur q
0
avec les diametres angulaires de 82 radio-








. La ligne avec la mention SS correspond aux predictions
du modele, aujourd'hui abandonne, de l'univers stationnaire.
certaine limite (une magnitude plus petite qu'une certaine limite) si l'on suppose que
ces galaxies sont reparties uniformement avec une densite n
0
et ont toutes la me^me
















An de determiner la geometrie de l'Univers, on peut compter le nombre de galaxies
par unite d'angle solide ayant un ux superieur a  pour dierentes valeurs de .




, ce qui correspond a
une pente de  1:5 si l'on trace logN en fonction log. Dans un univers dote d'une
courbure, la distance de luminosite est multipliee par un facteur (1+ z)
2
, on s'attend
donc a ce que le nombre de galaxies decroisse plus vite avec le redshift (c'est a dire
plus le ux diminue) que dans un univers euclidien. La pente de la courbe devrait
donc e^tre moins raide (pente plus grande que  1:5). Les observations contredisent
cette prediction : on trouve une pente d'environ  1:8. On a alors recours a des eets
d'evolution pour expliquer cela : on suppose que, dans le passe, l'intensite des sources
etait plus grande qu'aujourd'hui (ce qui se comprend assez bien puisque dans le passe,
les galaxies etaient plus jeunes qu'aujourd'hui, elles etaient dans une phase de for-
mation massive d'etoiles). On peut aussi penser qu'elles avaient une densite spatiale
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plus grande. Cet eet d'evolution predominant rend cette methode peu eÆcace pour
mesurer les parametres cosmologiques. On l'utilise pluto^t dans l'autre sens pour ob-
tenir des informations sur la formation et l'evolution des galaxies, en particulier sur
l'histoire de la formation des etoiles [Coles and Lucchin, 1995].
1.3.4 Spectre angulaire des uctuations de temperature du rayonnement de fond
cosmologique
On a vu que les uctuations de la temperature du rayonnement de fond cosmolo-
gique fournissent des indices tres precieux concernant la formation des structures. On












, ...). Les experiences a venir (ballons comme Ar-
cheops ou satellites comme Map ou Planck) prevoient de mesurer ces parametres
avec des precisions de quelques pourcents.
Lorsque l'on etudie les uctuations du fond de rayonnement cosmologique, on les
















T est la temperature moyenne du rayonnement cosmologique et T (; ) est l'ecart
a cette temperature dans la direction (; ). Les valeurs moyennes sur l'indice m du
module au carre des coeÆcients a
lm
sont appelees les coeÆcients C
l
, ce sont eux qui


















L'indice l est en gros l'inverse d'un angle (1
Æ
correspond environ a l = 200).
Par consequent, avoir de la puissance a un l donne dans la courbe de C
l
(gure
1.10) signie que de nombreuses inhomogeneites de temperature sont correlees lors-
qu'elles sont separees par une distance
1
l
dans le rayonnement cosmologique. Les
petites valeurs de l correspondent donc a des uctuations de densite a des echelles
bien superieures a l'horizon au moment de l'emission du rayonnement cosmologique
(decouplage matiere rayonnement) qui correspond a un angle de quelques degres sur
le ciel. La theorie predit que ces uctuations (qui ne peuvent e^tre dues a des processus
causaux) doivent presenter un spectre de l'amplitude des uctuations en fonction de
l'echelle des ces uctuations independant de l'echelle consideree
14
. Ceci entra^ne que
la courbe de C
l






14. En fait ce que l'on entend par spectre invariant d'echelle, c'est que l'amplitude des uctuations
ne depend pas de leur taille, la taille et l'amplitude etant exprimees au moment ou la taille est egale
38 1. Cosmologie
Fig. 1.10 { Resultats recents d'observations des uctuations du rayonnement
cosmologique. La ligne pointillee correspond a un ajustement par
un polyno^me de degre 6. Il semble que le premier pic Doppler
soit present a l ' 260. La courbe en trait gras est le meilleur







= 0:85 et h = 0:40, la zone grisee symbolise les
barres d'erreur [Lineweaver and Barbosa, 1998] sur l'ajustement.
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cette raison que l'on trace en general une fonction de l(l + 1)C
l
en fonction de l. On
devrait donc avoir une courbe plate pour les petites valeurs de l. L'horizon a l'epoque
du decouplage matiere-rayonnement correspond a une taille angulaire de l'ordre 1
degre c'est a dire l ' 200. A partir de ces valeurs de l, les zones que l'on considere
sont en relation causale puisqu'elles sont plus petites que l'horizon. Dans ces zones, le
uide photons-baryons dont est compose l'Univers (avant le decouplage) a commence
a s'eondrer depuis l'egalite matiere-rayonnement. Le uide se comporte alors comme
un oscillateur harmonique, exhibant des zones de sous-densite et de sur-densite. On
peut alors montrer que cela se traduit par une succession de pics sur la courbe des
C
l
qui sont generalement appeles les pics Doppler. Le premier pic est le plus impor-
tant, l'amplitude des suivants etant de plus en plus petite en raison d'un phenomene
d'amortissement et d'interferences entre les oscillations en raison de l'epaisseur non
nulle de la couche de derniere diusion
15
.
Puisque la position du premier pic Doppler concide avec la taille de l'horizon
au moment du decouplage matiere rayonnement, celle-ci va e^tre sous-tendue par un
angle dierent selon la valeur de la courbure de l'Univers (il y a donc une dependance
vis a vis de la valeur de la courbure k) ou de la distance nous separant de la sur-
face de derniere diusion (qui depend de la valeur de la constante de Hubble). Ces
considerations sont illustrees par la gure 1.11. La taille de l'horizon au moment du
decouplage entre matiere et rayonnement est representee par la courbe en trait gras
sur la droite de la gure. Si la courbure de l'Univers est positive (
ferme
) l'angle est
grand et le pic se trouve a petit l.
Si l'Univers est plat (
plat
), l'angle est plus petit et le pic se trouve a plus grand l.
Enn, si l'Univers a une courbure negative (
ouvert
), l'angle est encore plus petit et le
pic Doppler se trouve a une plus grande valeur de l. Par ailleurs, l'angle sous-tendu
par l'horizon depend aussi de la constante de Hubble : si elle est petite, la distance de
la surface de derniere diusion est grande et l'angle plus petit. Les pics Doppler sont
donc decales vers les grandes valeurs de l.
1.3.5 La complementarite cosmologique
Tous les tests cosmologiques decrits ci-dessus se basent sur la mesure de distances.
Les supernov permettent de mesurer des distances de luminosite alors que l'obser-
vation du rayonnement de fond cosmologique donne acces (via la position du premier
au rayon de Hubble, c'est a dire lorsque la uctuation entre dans l'horizon. Ces grandeurs ne sont
donc pas mesurees au me^me instant par rapport au Big Bang, mais a un moment caracteristique de
la taille de la uctuation.
15. On appelle couche de derniere diusion la surface ou les photons ont interagi avec le milieu
pour la derniere fois. Le fait que cette couche ait une epaisseur non nulle traduit simplement le fait





Distance à la surface de dernière diffusion
Géometrie de l’Univers
Fig. 1.11 { Dependance de la position des pics Doppler vis a vis des
parametres cosmologiques :
Si , l'angle sous lequel on voit un domaine de la couche de
derniere diusion connecte causalement est grand, l
pic
est petit
et inversement. Par consequent, dans un Univers ouvert, le pic
Doppler est a plus grand l que dans un Univers ferme. D'autre
part, si la constante de Hubble est petite, le pic sera decale vers
les plus grandes valeurs de l (d'apres [Lineweaver, 1996]).
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pic Doppler) a une mesure de distance angulaire. Ces deux distances sont reliees par
un facteur (1 + z)
2
. En fait, dans tous les cas, on mesure la fonction S(x) dont nous
avons parle dans la section precedente (equation 1.45). Il est donc clair que l'on me-
sure en fait sensiblement la me^me chose avec les supernov et avec le rayonnement
cosmologique. Cependant ces deux mesures sont extre^mement complementaires dans
la mesure ou elles ne sont pas faites au me^me redshift. En eet, les distances de lu-
minosite deduites de l'observation des supernov sont mesurees a z ' 0:5 alors que
celles provenant du rayonnement de fond cosmologique sont mesurees a z ' 1000.




et de la densite de constante cosmologique 


, on s'attend donc a obser-
ver une degenerescence entre ces deux parametres lorsque l'on mesure une distance







a une me^me distance de luminosite a un redshift donne. L'orientation des contours de







consequent la direction de la degenerescence sur leur mesure, c'est-a-dire la direction
principale de l'erreur (l'orientation de l'ellipse d'erreur). On a represente ces isocon-
tours de distance de luminosite sur la gure 1.12 pour dierents redshifts. On constate
que leur orientation depend fortement du redshift. En particulier, a bas redshift, les
lignes de me^me distance de luminosite sont grossierement orientees suivant la premiere







. On peut facilement le verier dans le developpement a petit redshift
de la relation magnitude-redshift (equation 1.58). On constate qu'a petit redshift on












verse, a haut redshift c'est a une combinaison lineaire symetrique des deux parametres
que l'on est sensible puisque les lignes de me^me distance de luminosite sont pluto^t






). On a vu en eet que ce
que l'on mesure essentiellement avec la position des pics Doppler, c'est la courbure
de l'Univers, c'est-a-dire la valeur de 

k














deduites des observations des supernov (z ' 0:5) et du rayon-
nement de fond cosmologique (z ' 1000) auront des grands axes perpendiculaires.
La confrontation de leurs resultats amenera par consequent a une bien plus grande
precision sur la valeur des parametres cosmologiques qu'en les utilisant separement. Il
faut donc considerer ces tests cosmologiques non pas comme concurrents mais comme







tions dierentes puisque obtenues a des redshifts dierents.
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Fig. 1.13 { Complementarite entre les mesures des parametres cosmologiques
deduites de l'observation des supernov lointaines et avec celle
deduites de l'observation du rayonnement de fond cosmologique.







, conduisant a une ellipse d'erreur
allongee selon une pente positive. A l'inverse, les observations
du rayonnement cosmologique donnent acces a une combinai-
son lineaire symetrique correspondant a une ellipse d'erreur de
grand axe orthogonal a la precedente. L'ellipse d'erreur obtenue
en combinant les deux methodes est la petite ellipse noire au





La decouverte d'une nouvelle etoile par Tycho Brahe en 1572 [Brahe, 1573] suivie
d'une autre nouvelle etoile observee cette fois par Kepler en 1604 t quelque peu
vaciller la conception aristotelicienne d'une sphere celeste immuable. Ces etoiles nou-
velles, dont on sait aujourd'hui qu'elles etaient des supernov, sont donc en partie
responsables de l'acceptation par une grande partie de la communaute scientique de
l'epoque de la nouvelle conception copernicienne du Monde. Aujourd'hui encore, les
supernov sont des actrices majeures de la cosmologie. La luminosite au maximum
des supernov de type Ia semble en eet suÆsamment stable pour que l'on puisse,
moyennant quelques corrections, les considerer comme des chandelles standard et
ainsi les utiliser pour determiner les parametres cosmologiques. C'est de ce point de
vue que je me suis interesse aux supernov, aussi je ne rentrerai pas dans les details
des divers mecanismes d'explosion des supernov qui sont fort complexes.
L'intere^t que porte la communaute des astrophysiciens pour les supernov aujour-
d'hui depasse leur simple utilisation comme indicateurs de distances en cosmologie.
{ Une supernova est une etoile qui meurt dans une gigantesque explosion. On
peut donc apprendre enormement sur les dernieres etapes de la vie des etoiles
en etudiant les supernov.
{ Par ailleurs, en explosant, une supernova ensemence le milieu interstellaire en
elements lourds, d'une part en liberant les elements qu'elle a synthetises au
cours de sa vie, d'autre part, lors de la nucleosynthese explosive, en produi-
sant des elements plus lourds que le fer. C'est actuellement le seul processus
de nucleosynthese connu dans l'Univers capable de produire ces elements. En
eet, comme on l'a vu dans le precedent chapitre, la nucleosynthese primordiale
qu'a connu l'Univers jeune n'a pas dure suÆsamment longtemps pour que des
elements plus lourds que le lithium soient formes. Il est donc clair que la matiere
dont nous sommes constitues, la planete sur laquelle nous vivons, ont ete crees
par l'explosion d'une (ou plusieurs) supernova anterieure a l'existence du Soleil.
{ D'autre part, l'onde de choc provoquee par l'explosion d'une supernova est d'une
telle ampleur que, trouvant sur son passage des nuages de gaz, elle les comprime,
pouvant ainsi faire na^tre de nouvelles etoiles. Les supernov jouent donc un
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ro^le tres important dans l'evolution chimique et dynamique des galaxies. En
particulier leur taux d'explosion est un element crucial de notre comprehension
de l'histoire de la formation stellaire dans les galaxies.
{ Enn, du point de vue de la physique des particules, les supernov presentent
un grand intere^t puisque elles produisent des neutrinos en tres grand nombre
(elles produisent en fait beaucoup plus de neutrinos que de photons). Avec
les supernov, on dispose donc de sources de neutrinos ayant parcouru des
distances bien plus grandes que tout ce que l'on peut realiser sur Terre (ou
me^me en utilisant le Soleil). On peut ainsi les utiliser pour etablir des limites
sur la masse de ces particules.
2.1 Evolution stellaire
Avant d'entreprendre une description des dierents types de supernov et de
leurs caracteristiques spectrales et photometriques, nous allons decrire brievement
comment se deroule la vie d'une etoile et comment d'un astre paisible comme notre
Soleil, certaines etoiles peuvent se transformer en astres cataclysmiques.
2.1.1 Formation des etoiles
La vie d'une etoile commence par la contraction d'un nuage de gaz. Ce que l'on
appelle nuage de gaz en astronomie est une region ou la densite de gaz est largement
superieure a la densite moyenne de l'Univers. Dans un nuage interstellaire typique,
la densite de matiere est d'environ une dizaine d'atomes par centimetre cube
1
(la
densite moyenne de l'Univers est de quelques atomes par metre cube). Un tel nuage
est constitue a 90% (en nombre d'atomes) d'hydrogene, le reste etant compose essen-
tiellement d'helium, auquel s'ajoutent des dierents elements qu'ont deposes dans le
milieu les etoiles des generations precedentes.
Si le nuage est chaud au depart (au dela de 10000 K), il va se refroidir en rayon-
nant des photons. En eet a cette temperature, le nuage est partiellement ionise, les
electrons libres entrent en collision avec les atomes, excitant leurs electrons. Ceux-ci
se desexcitent en emettant des photons. Le gaz perd donc de l'energie. Ce refroidisse-
ment cesse lorsqu'il y a trop peu d'electrons libres pour que ce processus soit eÆcace.
La temperature se stabilise alors autour de 10000 K (de l'ordre de 1 eV). Le nuage va
alors se contracter ou se fragmenter selon sa masse, il y a competition entre l'agitation
thermique et l'attraction gravitationnelle. Lorsqu'il se fragmente, chaque fragment est
1. Les nuages de gaz sont bien des zones de surdensite, me^me si leur densite est plus petite que
le meilleur vide que nous sommes capables de creer articiellement sur Terre ...
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un peu plus dense que le nuage initial, de sorte que la densite augmente progressive-
ment alors que la temperature demeure constante. Apres plusieurs fragmentations, la
densite est suÆsante pour que le nuage soit opaque au rayonnement et le processus de
refroidissement evoque plus haut ne fonctionne plus, la temperature augmente donc.
La proto-etoile commence a se contracter lentement. Pour les nuages qui sont froids
des le depart, l'agitation thermique est insuÆsante pour contrer l'eondrement qui a
lieu tout de suite.
En marge de ce processus standard de formation d'etoiles, des mecanismes externes
peuvent forcer le nuage a se contracter :
{ dans les galaxies spirales, les bras spiraux ont pour origine des ondes de com-
pression qui ne se deplacent pas a la me^me vitesse que les etoiles et le gaz
interstellaire. Le passage d'une telle onde dans un nuage de gaz provoque donc
une compression qui initie souvent la formation des etoiles. C'est pour cette
raison que les bras spiraux sont des regions si brillantes et bleues : elles sont le
siege de ambees d'etoiles, c'est la que l'on trouve les etoiles les plus jeunes,
massives et brillantes;
{ l'explosion d'une supernova provoque une onde de choc. Si elle a lieu pres d'un
nuage de gaz, elle peut en initier la contraction. La mort d'une etoile va donc
parfois provoquer la naissance de nouvelles etoiles.
Lorsque l'eondrement du nuage est initie, le cur du nuage voit sa temperature
augmenter au fur et a mesure de la contraction. Le gaz chaue commence a rayon-
ner (dans l'infrarouge puisque la temperature est basse). Lorsque la masse initiale
du nuage est petite, l'eondrement peut s'arre^ter a cette etape, on a alors une naine
brune, c'est-a-dire une etoile dont la masse est trop faible pour que sa temperature
centrale ait pu atteindre la limite au dela de laquelle les reactions nucleaires s'al-
lument. Cette situation par le rayonnement le rayonnement des planetes gazeuses
comme Jupiter ou Saturne qui emettent un rayonnement qui leur est propre (noye,
de notre point de vue par la reexion du rayonnement solaire) qui est d'origine pure-
ment thermique, il n'y a pas de reaction nucleaire. Si la masse du nuage est importante
(au dela de 0:1M

), au contraire, l'eondrement va se poursuivre et la temperature
va continuer a augmenter. Lorsque la temperature depasse 7 10
6
K, les reactions de
fusion thermonucleaire s'allument au centre de l'etoile. La pression de radiation due
a ces reactions stoppe l'eondrement. Une etoile est nee.
Lorsque l'on represente la magnitude absolue des etoiles en fonction de leur
temperature (deduite de la couleur), comme on peut le voir sur la gure 2.1 (dia-
gramme de Hertzprung-Russel), on remarque que la grande majorite d'entre elles
s'alignent le long d'une droite que l'on appelle la Sequence Principale. Les etoiles
de masses dierentes occupent des regions dierentes de ce diagramme. A la n de
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leur vie, les etoiles sortent brutalement de la sequence principale pour aller peupler
la zone des geantes si leur masse est faible. Elles iront ensuite peupler la zone des
naines blanches. Si leur masse est importante, elles montent dans le diagramme vers
la branche horizontale des supergeantes.
2.1.2 La sequence principale
L'etoile est stabilisee et convertit lentement son hydrogene en helium au moyen
de plusieurs cycles de reactions assez complexes. Les cycles les plus importants sont









Les photons qu'emet l'etoile proviennent du fait que ces reactions de fusion sont tres
exoenergetiques. L'etoile va passer la plus grande partie de sa vie dans la Sequence
Principale a bru^ler son hydrogene. Pendant ce temps, son etat d'equilibre est tres
stable et elle ne bouge pratiquement pas dans le diagramme de Hertzprung-Russel
(gure 2.1). Le temps que passe une etoile dans la Sequence Principale (donc en gros
sa duree de vie) est essentiellement determine par sa masse. En eet, la luminosite
d'une etoile est proportionnelle a sa masse a la puissance quatre [Shu, 1982]. Il s'ensuit
que l'etoile consomme par unite de temps une energie proportionnelle a sa masse a
la puissance quatre. Or elle dispose d'une energie E /M . La duree de vie de l'etoile









Par consequent, plus une etoile est massive, plus elle bru^le son hydrogene rapidement
et plus son existence est breve. Ainsi, si une etoile comme le Soleil a une duree de vie
d'environ 10 milliards d'annees, une etoile de 10M

n'existe que pendant 10 millions
d'annees.
Les photons ne se deplacent pas librement a l'interieur de l'etoile, leur libre par-
cours moyen est tres petit (les photons emis au centre de notre Soleil mettent plusieurs
millions d'annees a en sortir) car l'hydrogene est ionise. Pour cette raison, ils sont
parfaitement thermalises lorsqu'enn il arrivent dans la photosphere ou leur libre
parcours moyen devient tres grand; ils presentent alors un spectre de corps noir sur
lequel se superposent les raies d'absorption et d'emission dues aux divers elements
presents.
2. Cette relation n'est pas exacte pour les etoiles de masse tres faible ou tres importante car dans
ce cas la relation L /M
4
n'est plus valable.
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Fig. 2.1 { Diagramme de Hertzprung-Russel : On repesente la magni-
tude absolue des etoiles en fonction de leur temperature (donnee
par la couleur). La bande diagonale est appelee la Sequence Prin-
cipale, c'est dans cette bande que les etoiles passent la plus grande
partie de leur vie. Les autres zones sont occupees par des etoiles en
n de vie.
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2.1.3 Les geantes rouges
Je decris ici l'evolution des etoiles de faible masse (moins de 8M

) apres la
sequence principale. L'evolution des etoiles plus massives sera discutee plus loin (sec-
tion 2.2.1). Lorsque 90% de l'hydrogene est epuise au centre, le debit des reactions
de fusion chute, l'equilibre entre pression de radiation et eondrement gravitationnel
est donc rompu. L'etoile s'aaisse, ce qui a pour eet d'augmenter la temperature
au centre. L'hydrogene qui restait en peripherie de l'etoile commence a bru^ler, pro-
voquant une dilatation de l'enveloppe alors qu'au centre, la temperature devient as-
sez elevee (10
8
K) pour que l'helium entre en fusion, fabriquant du carbone et de
l'oxygene. A mesure que l'enveloppe se dilate, l'etoile gone demesurement (son rayon
augment d'un facteur 300, de sorte que lorsque le Soleil passera par cette etape, son
rayon englobera l'orbite de la Terre et s'etendra presque jusqu'a l'orbite de Mars),
ses couches externes se refoidissent et l'etoile rayonne principalement dans le rouge.
C'est une geante rouge.
La fusion de l'helium vers le carbone et l'oxygene se propage progressivement du
cur de l'etoile vers l'exterieur. Cela se fait par a-coups, l'etoile se met donc a pulser
en ejectant a chaque fois une partie de son enveloppe. C'est de cette maniere que se
forment autour des etoiles ces splendides nebuleuses planetaires qui ne sont autres
que les couches peripheriques que l'etoile a ejectees (gure 2.2).
2.1.4 Les naines blanches
Au bout de quelques centaines de milliers d'annees, il ne reste plus que le cur
de carbone et d'oxygene qui forme une naine blanche. La matiere dans une naine
blanche est si dense que tous les etats quantiques sont occupes par les electrons. Le
principe d'exclusion de Pauli interdit donc toute nouvelle contraction. Une \pression
quantique" s'oppose maintenant a l'eondrement gravitationnel. Par consequent, dans
une naine blanche, ce sont les electrons qui soutiennent l'etoile. Il n'y a plus de
reaction nucleaire au centre. Les noyaux vont se refroidir progressivement et nir
par cristalliser selon un reseau impose par les electrons. La naine blanche va nir en
naine noire. Cependant, ce refroidissement est tellement lent qu'il est fort probable
qu'aucune naine noire n'existe encore dans l'Univers : la duree de refroidissement est
d'environ 10 milliards d'annees pour une naine blanche d'1M

.
Ajoutons que toutes les etoiles ne se transforment pas en naines blanches : pour les
plus massives d'entre elles, le stade de naine blanche est instable, elles se transforment
alors en supergeantes rouges pour nir en supernov de type II comme on le verra
plus loin (section 2.2.1).
2.1. Evolution stellaire 51
Fig. 2.2 { La nebuleuse planetaire NGC 6543 : aussi appelee nebuleuse
de l'oeil de chat (constellation du Dragon) obtenue avec la camera
a grand champ du telescope spatial Hubble (WFPC2). Cette image
est composee de trois images prises dans des bandes spectrales
dierentes. L'image revele les enveloppes de gaz concentriques qui
ont ete ejectees par l'etoile mourante visible au centre.
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2.2 Bestiaire des supernov
Une supernova se manifeste comme une etoile nouvelle appara^ssant dans le ciel.
La premiere supernova dont on ait une trace a ete observee par les Chinois au 14
e
siecle
avant J.C.: des annales gravees sur des os et des coquillages font etat de l'apparition
d'une nouvelle etoile tres brillante [Wang, 1993]. D'autres supernov ont depuis ete
observees a l'oeil nu. Les supernov de 1572 et 1604 on ete abondamment observees
et commentees par Tycho Brahe [Brahe, 1573] et Kepler [Kepler, 1609]. Signalons
un fait fort curieux, une supernova tres brillante a ete observee par les astronomes
chinois en 1054 (elle aurait aussi ete vue par les Anasazis, un peuple amerindien),
on a aujourd'hui identie la position de cette supernova avec celle de la nebuleuse
du Crabe (M1). Cette supernova devait a l'epoque e^tre visible a l'oeil nu en plein
jour, or, aucune chronique europeenne n'y fait allusion. On a invoque la pression de
la censure religieuse, mais une supernova qui a explose en 1006 a ete abondamment
decrite par des moines a travers toute l'Europe, on peut alors invoquer des conditions
meteorologiques particulierement mauvaises cette annee la ...
Toutes ces supernov historiques ont explose dans notre galaxie et leur petit
nombre suggere un taux d'explosion tres bas. En fait, on pense que l'on n'a pu observer
qu'une partie des supernov qui ont explose dans notre galaxie (les plus proches) en
raison de son opacite dans certaines directions. Ce n'est que depuis l'existence de
telescopes et autres lunettes astronomiques que l'on peut scruter un nombre suÆsant
de galaxies pour detecter des supernov plus regulierement. A partir de la n du siecle
dernier, plusieurs supernov sont observees dans des nebuleuses. Ce n'est que dans
les annees 20 que l'on conrme que ces nebuleuses sont d'autres galaxies semblables
a la no^tre, extraordinairement eloignees
3
. Les astronomes Baade et Zwicky realisent
alors que, si ces nebuleuses sont si lointaines, il faut que ces nouvelles etoiles que l'on
y a observe soient incroyablement brillantes pour que leur lumiere ait pu parvenir
jusqu'a nous. Ils inventent en 1933 le concept de supernova, phenomene beaucoup
plus violent que les novae qui sont de simples etoiles variables cataclysmiques. On a
aujourd'hui detecte plus de 1000 supernov dans des galaxies plus ou moins eloignees.
La contribution de Zwicky est tres importante puisqu'il en a lui me^me detecte pres
de 120 (et une tres grande proportion de celles qui ont ete detectees avant 1970).
Les supernov observees on a pu e^tre classees en plusieurs types. La classication
se base essentiellement sur le spectre. On distingue les supernov de type I par
l'absence totale de raies de l'hydrogene qui sont presentes chez les supernov de type
3. En 1920, au cours d'un debat organise entre les astronomes Shapley et Curtis, la nature ex-
tragalactique des nebuleuses fut fortement defendue par Curtis. Shapley s'y opposait en arguant
precisement du fait que les nov de ces nebuleuses seraient alors des milliers de fois plus brillantes
que celles observees en dehors des nebuleuses. Les observations de cepheides dans la galaxie d'An-
dromede par Hubble montrerent que sa distance etait immense, conrmant la nature extragalactique
des nebuleuses spirales et ainsi la brillance extraordinaire des supernov.
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II. Le type II se divise en deux sous-types (II-plateau et II-lineaire) en fonction de la
forme de la courbe de lumiere. Il y a trois sous-types pour les supernov de type I : le
plus interessant du point de vue de la cosmologie est le type Ia qui presente des raies
du silicium. Le type Ic ne presente de raies ni de l'helium ni du silicium ; le type Ib
presente des raies de l'helium et pas du silicium. On a represente sur la gure 2.3 les
courbes de lumiere typiques des dierents types de supernov. On peut remarquer
que les supernov de type Ia sont les plus brillantes.
Fig. 2.3 { Courbes de lumiere typiques des dierents types de su-
pernov [Filippenko, 1997] Les magnitudes sont mesurees dans
la bande B (centree sur 450 nm).
Les supernov de type II, Ib et Ic sont toujours observees dans les disques des
galaxies spirales, la ou il y a beaucoup de formation d'etoiles. En revanche, on ob-
serve des supernov de type Ia aussi bien dans les galaxies elliptiques (ou la formation
d'etoiles a cesse depuis longtemps) que dans les galaxies spirales. Cette dierence fon-
damentale dans leur repartition suggere fortement une dierence dans les progeniteurs
de ces supernov et donc dans le mecanisme me^me de l'explosion. On trouve un
grand nombre d'etoiles jeunes et massives (equation 2.2) dans les regions de forma-
tion d'etoiles, on s'attend donc a ce que les supernov de type II aient une etoile
massive pour progeniteur. Dans les autres regions et dans les galaxies elliptiques, on
ne trouve que de vieilles etoiles peu massives. Or, on observe des supernov de type Ia
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dans ces regions ; il faut alors faire appel a un mecanisme d'explosion dierent mettant
en jeu des etoiles peu massives. L'absence d'hydrogene constatee dans les spectres des
supernov de type Ia nous conforte dans cette hypothese puisque les vieilles etoiles
(en particulier les naines blanches) ont deja consomme une grande partie du leur...
2.2.1 Les supernov de type II
Pour une etoile extre^mement massive (au dela de 8M

, la temperature au centre
est tres elevee (de l'ordre de 5  10
8
K), la combustion des elements a l'interieur de
l'etoile se poursuit au dela du carbone et de l'oxygene. Il se forme donc des elements
d'autant plus lourds que l'on va vers le centre de l'etoile ou la temperature est la
plus elevee. Il y a cependant une limite a la formation des element lourds; en eet,
l'energie de liaison par nucleon dans les noyaux est maximale pour le fer (gure 2.4).
Une etoile tres massive en n de vie presente donc une structure en pelure d'oignon
Fig. 2.4 { Energie de liaison par nucleon : Elle est maximale pour le fer,
on gagne donc de l'energie en faisant fusionner des noyaux plus
legers que le fer ou en faisant ssionner des noyaux plus lourds.
avec au centre du fer inerte (du point de vue des reactions nucleaires) soutenu par
le gaz d'electrons degeneres (le coeur est donc similaire a une naine blanche) et des
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elements de plus en plus legers en combustion lorsque l'on s'eloigne du centre. On
appelle de telles etoiles supergeantes rouges (gure 2.5).
Fig. 2.5 { Structure en pelure d'oignon d'une supergeante rouge.
La pression quantique exercee par le gaz d'electrons degenere n'est pas innie : en
eet, plus l'etoile est chaude (plus elle est massive) plus les electrons sont relativistes.
Or la pression quantique d'un gaz d'electrons relativistes est moindre que celle d'un
gaz non relativiste. Il existe donc une masse limite (pour le coeur de l'etoiles) au dela
de laquelle la pression quantique ne peut plus soutenir l'eondrement gravitationnel.








L'etoile va s'eondrer de nouveau. Cependant, le principe d'exclusion de Pauli est
toujours valable, les electrons n'ont donc pas d'autre choix que de \rentrer" dans les






Les couches externes s'eondrent sur le coeur desormais constitue de neutrons,
elles rebondissent dessus puisque celui-ci est un uide incompressible de matiere
nucleaire (il est degenere lui aussi puisque les neutrons sont des fermions). Une bouee
de neutrinos crees par la reaction 2.4 est emise au moment de l'eondrement (voir
section 2.2.4). Lorsque les couches externes rebondissent sur le coeur de neutrons, une
immense onde de choc est produite qui desintegre tous les noyaux. Les nucleons sont
alors ejectes dans l'espace et s'associent comme ils peuvent creant tous les elements
possibles (c'est la nucleosynthese explosive). Une supernova de type II a explose.
4. En fait cette valeur s'applique a une naine blanche nue. Pour une etoile massive, la valeur
numerique est fonction de la composition chimique, mais l'ordre de grandeur reste correct.
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Au centre de la sphere de matiere en expansion ejectee par la supernova, il reste une
etoile a neutrons. Les etoiles a neutrons sont aussi constituees de matiere degeneree
et par consequent, si la masse est trop importante, l'etoile va s'eondrer. On pense
que c'est de cette maniere que se forment les trous noirs (dont l'existence n'est pas
absolument demontree, on a cependant plusieurs preuves indirectes de leur presence),
peut-e^tre en passant par le stade d'etoile a quarks.
Notons que les supernov de type Ib et Ic qui se caracterisent par une absence
de raies d'hydrogene ont tout d'abord ete classees comme similaires aux supernov
de type Ia du fait de cette absence d'hydrogene. Cependant, elles dierent fortement
des supernov de type Ia par l'absence de silicium, de plus leurs courbes de lumiere
suggerent une similarite avec les supernov de type II. On pense aujourd'hui que les
supernov de type Ib et Ic sont en fait des supernov de type II dont le progeniteur
(une etoile massive donc) a perdu son enveloppe externe d'hydrogene avant l'eon-
drement [Wheeler and Harkness, 1990].
2.2.2 Les supernov de type Ia
Le modele de progeniteur
Les supernov de type Ia ont pour progeniteur non pas une seule etoile mais deux
etoiles, dont une naine blanche. Puisqu'il faut faire exploser une etoile de faible masse
(donc a priori stable), il faut bien aller chercher de la masse ailleurs. On suppose que
la naine blanche, tres dense phagocyte son compagnon en transferant de la matiere
par le lobe de Roche
5
. Il faut pour cela que le compagnon soit dans une phase peu
liee pendant laquelle il est pre^t a se laisser prendre de la matiere. Ce compagnon peut
e^tre une geante rouge par exemple (certains modeles font intervenir des systemes
binaires de naines blanches). Lorsque la matiere transferee (essentiellement de l'hy-
drogene puisque ce sont les couches externes qui sont phagocytees) parvient sur la
naine blanche, celle-ci est bru^lee et convertie en carbone et oxygene qui vont venir
s'ajouter a la masse de la naine blanche. La masse de la naine blanche augmente
donc progressivement au fur et a mesure qu'elle devore son compagnon pour nir par
atteindre la masse de Chandrasekhar, ce qui provoque l'eondrement de l'etoile.
Dans la plupart des modeles (dont le plus typique est le modele W7 qui rend assez
bien compte des courbes de lumiere et des spectres observes [Nomoto et al., 1984]),
5. Les lobes de Roche sont les surfaces equipotentielles de potentiel gravitationnel nul pour un
systeme serre de deux etoiles. Ces surfaces ont la forme de deux lobes (un autour de chaque etoile)
qui se rejoignent au point de Lagrange L1 (celui qui est entre les deux etoiles). Les lobes de Roche
denissent donc les volumes a l'interieur desquels la matiere est liee a une des etoiles pluto^t qu'a
l'autre. Si l'une des etoiles est suÆsamment diuse pour qu'elle ait de la matiere jusqu'a son lobe
de Roche, celle ci va transiter vers l'autre etoile en passant par le point L1.
2.2. Bestiaire des supernov 57
l'explosion est initiee au centre de l'etoile par la combustion explosive du carbone
degenere [Woosley, 1990]. Le front de combustion nucleaire se propage alors vers
l'exterieur de l'etoile de maniere subsonique (c'est donc une deagration, par opposi-
tion a une detonation). Signalons que la physique de la combustion thermonucleaire
de la matiere degeneree demeure assez mal comprise et qu'elle est rendue fort com-
plexe par la convection turbulente qui regne dans la zone ou demarre l'explosion
[Reinecke et al., 1998].
Apres son demarrage, le front de combustion, souvent appele amme, se propage
donc sous la forme d'une deagration, bien qu'a mesure que la amme atteint des
zones de faible densite, elle se rapproche de la vitesse du son dans le milieu. On a
tente de determiner avec des simulations numeriques si la amme se transforme ou
non en detonation supersonique dans les regions externes de l'etoile. Les resultats sont
assez peu concluants et la question demeure ouverte. Ces simulations sont rendues
tres diÆciles par la deformation imposee a la amme par la convection turbulente
mais aussi par la grande variete d'echelles de longueur mises en jeu : on pense que
l'epaisseur de la amme n'est que d'une fraction de millimetre au depart alors que
le uide est extre^mement turbulent sur des echelles de l'ordre de 100 km (avec un
nombre de Reynolds typique absolument gigantesque de 10
14
) [Reinecke et al., 1998].
Dans la partie centrale de l'etoile, la matiere est totalement incineree et se trouve
rapidement dans un etat d'equilibre nucleaire statistique. Un peu plus loin du centre,
la matiere bru^le en produisant des elements lourds allant de l'oxygene au calcium. A
la peripherie de l'etoile, il reste un peu de carbone et d'oxygene non bru^les. L'energie
liberee par la combustion nucleaire detruit integralement l'etoile, ne laissant pas de
reste comme dans le cas d'une supernova de type II (dans lequel il y a, comme on l'a
vu, un eondrement vers le centre qui laisse un astre compact).
Les courbes de lumiere et les spectres
Le phenomene physique a l'origine de l'explosion des supernov de type Ia est
donc tres simple : il a lieu sur une naine blanche constituee de carbone et d'oxygene
a une masse bien precise. On s'attend par consequent a ce que ce soit un phenomene
relativement identique d'une supernova a une autre. On constate en eet une grande
homogeneite dans les courbes de lumiere des supernov de type Ia (gure 2.8) et dans
leurs spectres (gure 2.9). Les courbes de lumieres des autres types de supernov
varient de facon beaucoup plus importante d'une supernova a l'autre.
Les photons que l'on observe lors de l'explosion des supernov proviennent des
rayons  consecutifs a la decroissance radioactive des elements crees lors de la
nucleosynthese explosive. Le
56
Ni est l'element forme le plus abondamment, c'est
donc sa desintegration qui gouverne la forme de la courbe de lumiere juste apres l'ex-
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plosion. Rapidement (sa demi-vie est de 6 jours), celui-ci se desintegre en
56
Co qui
a son tour (avec une periode de 77 jours) se transforme en
56
Fe. Quelques semaines
apres l'explosion, ce sont donc ces decroissances radioactives qui sont responsables de
la forme de la courbe de lumiere. On observe en eet une courbe de lumiere lineaire
en magnitude (c'est-a-dire exponentiellement decroissantes en nombre de photons, ce
qui est caracteristique de la desintegration radioactive). Les facteurs de decroissance
observes ne sont pas exactement egaux aux durees de vie des elements concernes en
raison de la complexite du mecanisme de transfert des rayons  a travers les couches
externes en expansion de la supernova. En eet, les rayons  issus des desintegrations
ne quittent pas la boule de de gaz en raison de l'opacite des couches externes. Leur
energie est degradee par diusion Compton sur les electrons libres du gaz chaud pour
nalement sortir de l'etoile avec une longueur d'onde dans le visible (principalement
dans le bleu). Le transfert d'energie des  vers les photons visibles depend fortement
des conditions qui regnent dans la supernova, c'est pourquoi la relation entre periode
radioactive et pente de decroissance de la courbe de lumiere est assez indirecte.
Le spectre de la supernova evolue considerablement au cours du temps (voir gure
2.7). Au debut, la matiere ejectee est optiquement epaisse et le spectre est essentiel-
lement produit par les couches externes.
{ On voit de fortes raies d'absorption superposees a un continuum thermique. Les
raies ont un prol P-Cygni
6
, caracteristique des photospheres en expansion (voir
gure 2.6). Les couches plus internes, situees de part et d'autre du centre de
l'etoile ont une vitesse radiale nulle par rapport a nous. Ces raies emettent a une
longueur  qui est la longueur d'onde nominale de la raie. Les couches qui sont
situees entre nous et la zone d'emission sont animees d'une vitesse dans notre
direction. Elles absorbent donc le rayonnement (issu des couches internes) a une
longueur d'onde decalee vers le bleu par rapport a la longueur d'onde nominale.
On observe donc sur les spectres une raie d'absorption suivie, a une longueur
d'onde legerement superieure par une raie en emission. L'analyse de telles raies
permet de mesurer la vitesse d'expansion de la photosphere.
{ Une supernova est un objet en evolution chimique tres rapide et son spectre
traduit cette evolution. Il evolue donc fortement sur des echelles de temps
tres courtes. Lorsque la supernova vieillit, des raies en emission commencent
a appara^tre car la photosphere est plus tenue (elle s'est diluee), on voit donc
l'emission des couches profondes de la supernova. Certaines raies, en absorption
au debut se retrouvent en emission quelques semaines apres l'explosion (c'est le
cas de SiII, la raie du silicium une fois ionise que l'on voit a la longueur d'onde
de 6200 Angstroms sur la gure 2.7.).
6. La premiere etoile sur le spectre de laquelle on a observe ce type de prol est l'etoile P de la
constellation du Cygne.







Fig. 2.6 { Prol de raies P-Cygni : En raison de la vitesse radiale (par
rapport a l'observateur) dierente des zones dans lesquelles se fait
l'emission et l'absorption du rayonnement, on observe une raie
d'absorption suivi a une longueur d'onde legerement superieure par
une raie en emission.
2.2.3 Caractere standard des supernov de type Ia
Comme nous l'avons explique dans la section precedente, on observe une grande
homogeneite dans les courbes lumieres et les spectres des supernov de type Ia. On
peut le constater sur les gures 2.8 et 2.9. Cette homogeneite s'explique par ailleurs
assez bien dans le cadre du modele d'explosion de ces objets qui fait intervenir une
naine blanche qui atteint la masse de Chandrasekhar par accretion de matiere a
partir d'un compagnon. C'est pour ces raisons que les supernov de type Ia sont
actuellement considerees comme de bonnes chandelles standard. Leur magnitude au
maximum de luminosite ne semble pourtant pas e^tre parfaitement reproductible et
l'on espere pouvoir ameliorer cette situation dans les prochaines annees en etudiant
un lot homogene de supernov proches.
La dispersion observee de la magnitude au maximum des supernov etait au debut
consideree comme purement statistique. Cependant, en 1977 [Pskovskii, 1977] mit en
evidence une relation entre la magnitude au maximum et la pente de decroissance de
la courbe de lumiere. Il a tout d'abord ete objecte qu'une telle dependance pouvait fort
bien provenir de biais observationnels comme une mauvaise soustraction de la galaxie
ho^te [Boisseau and Wheeler, 1991]. Mais les recherches systematiques de supernov
de type Ia qui ont eu lieu dans les annees suivantes [Hamuy et al., 1996b] ont permis
de conrmer et de quantier cet eet [Phillips, 1993, Hamuy et al., 1996b]. Remar-
quons que [Phillips, 1993] trouve une correlation avec une pente beaucoup plus forte
que [Hamuy et al., 1996b]. Cependant, [Phillips, 1993] se base sur un echantillon de
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Fig. 2.7 { Spectres de supernov de type Ia a dierentes dates
par rapport au maximum: On remarque l'evolution temporelle
du spectre, des raies en absorption se creusent d'abord pour nir
par dispara^tre et des raies en emission appara^ssent quelque temps
apres le maximum.
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Fig. 2.8 { Superposition des courbes de lumiere de 22 supernov de
type Ia en 4 couleurs :
En depit de la dispersion assez grande longtemps apres le maxi-
mum de luminosite, on constate une grande homogeneite en ce qui
concerne la magnitude au maximum de luminosite dans les quatre
couleurs [Riess et al., 1998].
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Fig. 2.9 { Spectres de supernov de type Ia une semaine apres leur
maximum: les longueurs d'onde sont exprimees dans le referentiel
dans lequel les supernov sont au repos [Filippenko, 1997]. Les su-
pernov sont sn1987D, sn1987N et sn1990N. Les principales raies
en absorption sont indiquees sous chaque spectre.
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supernov plus reduit et dans lequel il est force de retirer certaines supernov trop
atypiques. Pour caracteriser cet eet, on utilise en general le parametre m
15
qui
est le nombre de magnitudes dont a augmente la supernova en 15 jours a partir de
son maximum de luminosite. On exprime alors la magnitude absolue atteinte par les
supernov sous la forme (gure 2.10) [Ruiz-Lapuente, 1998] :
M
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Fig. 2.10 { Magnitude au maximum de supernov de type Ia en
fonction de m
15
(B): Les points dont les barres d'erreurs sont
pointillees sont suspectes d'e^tre sujets a un fort rougissement in-
trinseque ou bien consecutifs a l'absorption par des poussieres.
Ces points n'entrent pas dans l'ajustement des droites qui sont
representees. Les relations sont ici determinees avec 26 supernov
de type Ia [Hamuy et al., 1996b].
plus que de  ' 0:17 alors que l'on a  ' 0:3 sans cette correction. Cependant,
le parametre m
15
n'a pas, en soi, de signication physique (c'est un parametre
empirique), et l'on peut exprimer le fait que la magnitude au maximum depend de la
pente de la decroissance d'une autre maniere. La formulation adoptee par les groupes
qui recherchent des supernov lointaines introduit un facteur d'etirement temporel s
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de la courbe de lumiere (stretch factor). On remplace ainsi t par st dans les courbes
de lumiere
7
. Dans tous les cas, on constate que les supernov de type Ia qui sont
les plus lumineuses sont aussi celles qui decroissent le plus lentement (gure 2.11).
L'eet d'une telle correction sur la dispersion des supernov est montre sur la gure
2.12. La dispersion autour de la droite (loi de Hubble) est considerablement reduite
sur le lot de supernov dont on corrige la magnitude gra^ce a une relation similaire a
2.5.
Fig. 2.11 { Dispersion dans les courbes de lumiere des supernov
de type Ia:
On constate que les supernov les plus lumineuses decroissent le
plus lentement [Riess et al., 1995].
La relation 2.5 met en evidence de maniere empirique qu'il existe un continuum de
sous-classes de supernov de type Ia selon leur vitesse de decroissance. Il reste a don-
ner des arguments theoriques permettant d'expliquer l'existence de ces sous-classes.
En eet, le modele d'explosion des supernov de type Ia (une naine blanche atteignant
la masse de Chandrasekhar par accretion de matiere a partir d'un compagnon) ne
semble pas pouvoir mener a l'existence de telles sous-classes. Malgre tout, en modiant
dans les simulations numeriques d'explosion de supernov de type Ia le mode d'ex-
plosion et l'energie de la naine blanche au moment de l'explosion, il semble possible
de reproduire la correlation entre luminosite au maximum et pente de decroissance
[Hoich and Khokhlov, 1997]. D'autres auteurs [Eastman and Pinto, 1993] suggerent
qu'une masse dierente (ce qui implique un mecanisme d'explosion plus subtil) pour
les naines blanches avant l'explosion pourrait expliquer ces correlations.
7. Une question interessante qui demeure encore ouverte est de savoir si le facteur d'etirement
temporel s'observe aussi sur la succession des spectres des supernov.
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Fig. 2.12 { Diagramme de Hubble avant et apres correction du fac-
teur d'etirement :
On a trace la magnitude au maximum des supernov en fonction
de leur module de distance (m M) qui n'est autre que la distance
de luminosite. La dispersion est considerablement reduite par la
correction du facteur d'etirement [Riess et al., 1995].
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Remarquons que la relation 2.5 depend de la constante de Hubble H
Æ
alors qu'il
semble absurde que la magnitude absolue au maximum des supernov en depende.







) est bien independante de H
Æ
(c'est la magnitude d'une supernova
pour laquelle la correction m
15
est nulle) de sorte que la relation 2.5 depend de
la constante de Hubble alors que la magnitude absolue M
B
n'en depend pas. On
etablit cette relation sur un lot de supernov pour lesquelles on dispose d'un bon
echantillonnage pour la courbe de lumiere. Par consequent, si l'on parvient a mesu-
rer la luminosite au maximum et le parametre m
15
(ou une grandeur equivalente)
sur des supernov proches de maniere independante de H
Æ
, on peut alors mesu-
rer la constante de Hubble en utilisant la relation 2.5. Pour pouvoir realiser cette
mesure, il faut detecter des supernov de type Ia dans des galaxies suÆsamment
proches pour que leur distance puisse e^tre mesuree avec un autre indicateur de dis-
tances que le redshift, comme les cepheides par exemple. La plupart des valeurs de
H
Æ





[Hamuy et al., 1996b] trouvent une valeur de H
Æ









courbe de lumière bien
Lot de supernovae avec
d=czHo
Loi de Hubble :
M=-19.25 -5Log(Ho/cz)+f(   m15)∆
Magnitude Absolue :
Lot de supernovae dans des galaxies
dont on connaît la distance (céphéides)
Mesure de Ho
Fig. 2.13 { Illustration de la methode de mesure de H
Æ
avec les su-
pernov : on determine dans un premier temps la relation reliant
la magnitude absolue des supernov a leur vitesse de decroissance
en utilisant la loi de Hubble. Cela introduit une dependance en
H
Æ
de la relation. On calibre ensuite cette relation sur des super-
nov proches pour lesquelles on conna^t la distance (gra^ce a des




2.2. Bestiaire des supernov 67
Evolution
Pour pouvoir utiliser les supernov de type Ia comme chandelles standard, il
faut, en plus de conna^tre avec precision leur luminosite au maximum, e^tre certain
que les supernov proches et lointaines sont des objets identiques. En eet les super-
nov utiles pour la cosmologie (a des redshifts superieurs a 0.3) ont explose alors que
l'Univers etait beaucoup plus jeune (1+z) fois plus jeune) que les supernov avec les-
quelles on calibre ces mesures. On peut imaginer que la metallicite (proportions plus
ou moins importante d'elements lourds, c'est a dire au-dela de l'helium), fort dierente
a l'epoque de ce qu'elle est aujourd'hui, ait des eets sur la luminosite des supernov
Il faut donc avoir de bons arguments pour dire que ces supernov cosmologiques sont
identiques aux supernov qui explosent dans notre voisinage. On ne peut pas utili-
ser les mesures photometriques pour mesurer cette hypothetique evolution puisque
leur luminosite apparente depend du modele cosmologique considere. La seule source
d'information dont nous disposions provient des spectres des supernov lointaines
qu'il faut comparer a ceux des supernov proches. Sur la gure 2.14 on a represente
le spectre d'une supernova lointaine (sn1997ap) au maximum avec les spectres de
supernov proches autour du maximum. Tous les spectres sont representes dans le
referentiel dans lequel la supernova est au repos. Le spectre de la supernova lointaine
est en tous points semblable (mis a part son bruit plus eleve) a ceux des supernov
proches. Il n'y a donc pas d'evolution manifeste.
2.2.4 Supernov et neutrinos
Lorsque les electrons ((rentrent)) dans les protons au moment de l'eondrement
d'une supernova de type II (reaction 2.4), un grand nombre de neutrinos sont produits
et la plus grande partie de l'energie de la supernova est convertie en neutrinos. En
fait, seul environ 1% de l'energie est transfere vers les ejecta et encore 0:01% est
converti en photons pour alimenter la courbe de lumiere. On peut donc considerer
dans une bonne approximation que la totalite de l'energie rela^chee par la supernova
est convertie en neutrinos. Cette energie est grossierement egale a l'energie de liaison












pour une masse de 1:4M

(masse de Chandrasekhar) et un rayon de 15 km (typique
des etoiles a neutrons).
8. En fait, c'est la dierence entre les energies de liaison gravitationnelle du coeur de la supergeante
rouge parente et de l'etoile a neutrons, mais le rayon de cette derniere est de l'ordre de 100 fois plus
petit que le rayon du coeur, on peut donc negliger l'energie gravitationnelle du coeur.
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Fig. 2.14 { Comparaison des spectres de supernov proches et loin-
taines :
le spectre de la supernova lointaine (sn1997ap a z = 0:83) est
represente en gras. On ne voit pas de dierence signicative avec
les supernov proches (tous les spectres ont ete ramenes a z = 0)
[Perlmutter et al., 1998].
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L'energie moyenne des nucleons a la surface d'une etoile a neutrons est d'environ
25MeV [Bergstrom and Goobar, 1999], on peut donc calculer que le nombre de neu-
trinos produits lors d'une explosion de supernova de type II est de l'ordre de 10
58
, ce
qui est considerable. La supernova sn1987A qui a explose dans le Grand Nuage de















Les neutrinos s'echappent tous de la supernova en un temps tres court (de l'ordre
d'une seconde) car me^me si leur libre parcours moyen est assez petit (quelques metres),
l'etoile a neutrons est de petite taille.
Les neutrinos emis par la supernova sn1987A ont ete observes sur Terre par les
experiences Kamiokande [Hirata et al., 1988] et Irvine Michigan Brookhaven (IMB)
[Bratton et al., 1988] qui detectent les positrons produits par l'absorption des anti-
neutrinos par les neutrons d'un grand volume d'eau. On a represente sur la gure
2.15 l'energie des neutrinos detectes en fonction de leur instant d'arrivee pour les
deux experiences. Kamiokande a detecte 11 neutrinos et IMB en a vu 8. On peut
calculer une limite sur la masse des neutrinos a partir de ces donnees. En eet, si
l'on considere que tous ces neutrinos sont partis au me^me instant de la supernova,
la dispersion de leur temps d'arrivee doit e^tre imputee a leur dierence de vitesse.
Puisqu'on mesure leur energie qui n'a pas varie depuis l'emission, on peut calculer
leur vitesse et ainsi deduire une limite superieure a leur masse.
Si t est la duree du voyage, Æt l'ecart temporel des neutrinos a l'arrivee, v leur


















puisque les neutrinos sont ultrarelativistes. La vitesse des neutrinos est reliee a leur
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Fig. 2.15 { Neutrinos detectes par Kamiokande et IMB prove-
nant de SN1987A : on a represente l'energie des neutrinos
en fonction de leur instant d'arrivee. La gure est tiree de
[Bergstrom and Goobar, 1999]. Les points noirs indiquent les me-
sures de Kamiokande [Hirata et al., 1988] et les points blancs ceux
de IMB [Bratton et al., 1988].
Pour une dierence de temps de 12 secondes, une energie moyenne de 25 MeV et une
dispersion en energie de l'ordre 10 MeV, on obtient une masse de :
m

= 60 eV (2.13)
Ce resultat n'est qu'une limite superieure car on a suppose que tous les neutrinos ont
ete emis au me^me instant.
Les futurs detecteurs de neutrinos auront une bien plus grande statistique et
l'on pourra faire ce genre de raisonnement sur des supernov plus lointaines, les
distances parcourues seront immenses et l'on pourra peut e^tre donner des limites sur
les oscillations de neutrinos sur de tres grandes distances. Les supernov seront les
principaux objets observes par les futurs telescopes a neutrinos.
2.3 Le taux d'explosion des supernov
La connaissance de la frequence avec laquelle explosent les supernov est d'un
grand intere^t pour l'astrophysique. Ces taux d'explosion de supernov determinent
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en eet en grande partie la structure, la cinematique et la composition du milieu inter-
stellaire. On a deja dit que l'onde de choc provoquee par l'explosion d'une supernova,
se propageant dans le milieu interstellaire, peut induire la contraction de nuages de
gaz et ainsi \allumer" de nouvelles etoiles. De plus, certains aspects de l'evolution des
galaxies sont intimement lies a ces taux d'explosion : on comprend bien que le rythme
avec lequel naissent et disparaissent les etoiles dans une galaxie inue directement sur
son evolution. Ces taux d'explosion sont aussi relies aux taux de production d'astres
compacts comme les pulsars, les etoiles a neutrons et autres trous noirs... Parmi les
innombrables scenarii tentant d'expliquer les sursauts  que l'on observe depuis les
satellites orbitant autour de la Terre, l'explosion de supernov est un scenario assez
bien place, me^me s'il faut demeurer extre^mement prudent dans ce domaine. Enn,
on espere que les futurs detecteurs d'ondes gravitationnelles pourront detecter les ex-
plosions de supernov, on imagine donc l'intere^t que peut avoir la determination des
taux de tels evenements pour cette nouvelle physique
9
.
Malheureusement, ces taux sont extre^mement mal connus. La raison est, bien
entendu, qu'ils sont tres bas. Seule une dizaine de supernov ont ete observees a
l'oeil nu depuis l'an mil. Ce qui signie que, me^me sur une aussi longue periode qu'un
millenaire, la statistique est beaucoup trop faible pour que l'on puisse determiner
rigoureusement le taux d'explosion de supernov au voisinage du Soleil. Me^me si
on pouvait observer la Galaxie en entier, on n'en detecterait pas plus d'une demi-
douzaine par siecle (ceci est rendu impossible par l'absorption a l'interieur de notre
Galaxie qui ne nous permet de detecter que les supernov les plus proches de nous).
La notion de nombre moyen de supernov par galaxie est en fait tres oue, dans la
mesure ou l'on s'est apercu des les annees 40 que les supernov sont plus frequentes
dans les galaxies de type Sc que dans les Sb
10
. Plus generalement, on a pu montrer
que les taux d'explosion de supernov dependent fortement du type de galaxie que
l'on considere. De plus, dans les annees 60, des taux d'explosion de supernov plus
eleves qu'auparavant ont ete mesures dans un echantillon de galaxies particulierement
brillantes. On s'est ainsi rendu compte que le taux de supernov est proportionnel a
la luminosite de la galaxie consideree (au sein d'un me^me type). C'est naturel puisque
la luminosite d'une galaxie est liee au nombre d'etoiles qui la constituent. Il semble
des lors logique qu'une galaxie contenant plus d'etoiles qu'une autre produise plus de
supernov. On ne doit donc pas considerer le nombre moyen de supernov unique-
9. En fait on ne pourra probablement pas detecter de supernov de type II par leurs ondes
gravitationnelles. En eet, elles sont le resultat de l'eondrement gravitationnel d'une etoile qui est
probablement a symetrie spherique et ne produit donc pas d'ondes gravitationnelles. En revanche,
les supernov de type Ia, qui sont des systemes binaires en coalescence en emettent probablement.
10. Ces types de galaxies se referent a la classication morphologique de Hubble. Ainsi les galaxies
elliptiques sont notees E
i
(i est un chire entre 0 et 7 mesurant leur ellipticite, les E
0
etant rondes).
Les galaxies spirales sont notees SB ou S (selon qu'elles ont une barre lumineuse traversant leur
centre ou non) avec un indice allant de a a d indiquant la taille relative des bras spiraux par rapport
au bulbe (les Sa n'ont pas ou peu de bras spiraux visibles).
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ment par type de galaxie, mais aussi par unite de luminosite. Les taux d'explosion
des supernov sont donc exprimes en SNu (Supernovae unit) : une SNu correspond a




2.3.1 Temps de contro^le
Lorsque l'on utilise un telescope pour detecter des objets de faible luminosite, un
des parametres fondamentaux de la detection est la magnitude limite du detecteur.
Celui-ci n'est en eet sensible a un objet que s'il est plus lumineux qu'un certain
seuil de detection (qui depend du temps de pose). On ne peut donc detecter une
supernova que pendant le temps ou celle-ci est plus lumineuse que la magnitude limite
de detection. Cette duree, appelee temps de contro^le, depend de la distance a laquelle
se trouve la supernova et du type de la supernova, ou plus precisement de la forme
de sa courbe de lumiere. Le temps de contro^le va e^tre dierent pour chaque galaxie
observee puisque la courbe de lumiere d'une supernova dans une galaxie lointaine sera
moins longtemps au dessus du seuil de detection que celle d'une galaxie proche
11
.
Lorsque l'on calcule le taux d'explosion des supernov pour une campagne d'ob-
servation, on va diviser le nombre de supernov eectivement observees par la somme
des temps de contro^le pour chacune des galaxies surveillees (on divise aussi par la





















de la galaxie numero i et t
c
(i) son temps de contro^le (en siecles).
En pratique, on ne conna^t pas individuellement chacune des galaxies de
l'echantillon surveille. Dans une recherche de supernov a distances intermediaires
comme EROS2 ou leWide Field Survey de l'INT, la grande majorite des galaxies sur-
veillees sont anonymes (c'est-a-dire qu'elles ne font partie d'aucun catalogue), on ne
conna^t donc ni leur distance ni leur type. Il faut alors calculer les temps de contro^le
a partir des distributions spatiales de galaxies connues (cf. chapitre 7).
11. Pour une campagne de detection de supernov tres proches, ceci est moins utile. En eet, si les
galaxies sont tres proches, on peut considerer que pour chacune des galaxies, le temps de contro^le
est egal a la duree de la campagne de recherche puisque l'on detecterait une supernova dans ces
galaxies a n'importe quelle periode de son evolution. Par consequent, dans le cadre des recherches
de supernov tres proches, tous les temps de contro^le sont egaux.
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2.3.2 Intere^t des taux d'explosion des supernov
Comme on l'a dit plus haut, le taux d'explosion des supernov est intimement
lie a l'histoire de la formation stellaire dans l'Univers. En eet, si l'on parvient a
mesurer l'evolution de ce taux d'explosion avec le redshift, on dispose d'une infor-
mation inestimable sur le passe de l'activite des galaxies, sur leur formation et leur
evolution chimique. En particulier sur l'eÆcacite des mecanismes qui ont transforme
le gaz initialement present dans les galaxies en etoiles a dierentes epoques. On peut
aussi, connaissant le taux d'explosion des supernov obtenir des informations sur la
Fonction de Masse Initiale (Initial Mass Function - IMF) [Madau et al., 1998] qui
donne la repartition en masse des etoiles lors de leur formation. Cette fonction est
l'ingredient essentiel de tous les modeles d'evolution des galaxies. Les deux types de
supernov donnent des renseignements complementaires sur la physique des galaxies.
Etant donne le modele d'explosion des supernov de type II,Ib et Ic (eondrement
gravitationnel d'une etoile massive a la n de sa breve vie), leur taux d'explosion
des supernov donnent une information directe sur le taux de naissance instantane
des etoiles massives. Les supernov de type Ia, elles, sont des objets beaucoup plus
anciens et dont la masse initiale est moins contrainte, leur taux d'explosion donne
donc des renseignements sur sur l'histoire de la formation des etoiles dans les galaxies
[Madau et al., 1998, Sadat et al., 1998]. On comprend bien l'importance que reve^t la
connaissance du taux de formation d'etoiles dans le passe dans la mesure ou les deux
scenarii de formation des galaxies qui sont actuellement en competition predisent des
taux de formation d'etoiles extre^mement dierents. Dans le premier cas, les galaxies
elliptiques se forment en premier par eondrement de gaz, il y a donc une phase
d'intense formation d'etoiles a grand redshift. Dans le second cas, la formation des
galaxies est dite hierarchique, les galaxies elliptiques se forment continuement par
fusion entre des galaxies spirales. Le taux de formation des etoiles dans l'Univers est
alors sensiblement constant au cours du temps.
2.3.3 Resultats
On commence a disposer de mesures de taux d'explosion de supernov a dierents
redshifts (table 2.1), mais il est malheureusement encore trop to^t pour pouvoir dis-
tinguer entre les modeles de formation des galaxies. On voit sur la gure 2.16 que ce
n'est qu'a des redshifts de l'ordre de 1 que les predictions theoriques dierent entre
les modeles dans lesquels les galaxies elliptiques se forment en premier et les modeles
de formation hierarchique. L'accumulation de donnees concernant les supernov a
grand redshift dans les prochaines annees permettra sans doute de trancher.
On remarque dans la table 2.1 une grande dispersion dans les mesures de
taux d'explosion de supernov a bas redshift. En fait ces mesures ont ete faites
sur des echantillons assez faibles [Cappellaro et al., 1997, Tammann et al., 1994,
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Evans et al., 1989] pour lesquels les temps de contro^le ne sont pas directement dis-
ponibles, ils sont la plupart du temps recalcules apres coup en faisant des hypotheses
assez fortes sur la frequence avec lequelle les galaxies ont ete observees. Ajoutons
que les resultats a bas redshift sont probablement fortement biaises car l'eÆcacite de
detection de ces recherches chute considerablement vers le centre des galaxies (la ou il
y a a priori le plus de supernov. En eet, ces recherches sont faites ((a l'oeil)) dans des
galaxies proches. Il est donc diÆcile de voir une supernova au centre de ces galaxies.
Les recherches plus lointaines [Hardin, 1998, Pain et al., 1997] sont moins sensibles
a ce biais puisqu'elles se basent sur la soustraction de deux images, la contribution
de la galaxie est donc retiree ce qui a pour eet de donner une bonne eÆcacite de
detection me^me au centre des galaxies (voir chapitre 7 gure 7.5).
Fig. 2.16 { Taux d'explosion de supernov predits et observes
en fonction du redshift : les points a bas redshifts sont
tires de [Tammann et al., 1994] et les points a z = 0:4 de
[Pain et al., 1997]. A gauche les prediction du modele de for-
mation hierarchique (d'apres [Madau et al., 1998]). A droite, les
prediction du modele de formation des galaxies dans lequel les ga-
laxies elliptiques se sont formees en premier. Dans ce cas, le taux
de formation d'etoiles intense a grand redshift induit un taux d'ex-
plosion de supernov tres important au dela de z = 1. On voit
nettement que des mesures a grand redshifts permettront de dis-
tinguer les modeles.
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type SN Redshift Type Galaxie Taux (h
2
SNu) Reference
Ia z ' 0 E-S0 0.28 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 1.00 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.32 [Evans et al., 1989]
- - S0a-Sa 0.44 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.48 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.60 [Evans et al., 1989]
- - Sab-Sb 0.32 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.48 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.32 [Evans et al., 1989]
- - Sbc-Sd 0.44 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.48 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.20 [Evans et al., 1989]
Ia z ' 0 tous 0.44 Moyenne des precedents
Ia z ' 0:1 tous 0.46 [Hardin, 1998]
Ia z ' 0:4 tous 0.82 [Pain et al., 1997]
Ib/c z ' 0 S0a-Sa 0.28 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.04 [Tammann et al., 1994]
- - Sab-Sb 0.16 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.28 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.60 [Evans et al., 1989]
- - Sbc-Sd 0.28 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.76 [Tammann et al., 1994]
- - - 0.72 [Evans et al., 1989]
Ib/c z ' 0 tous 0.39 Moyenne des precedents
II z ' 0 S0a-Sa 0.28 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 0.16 [Tammann et al., 1994]
- - Sab-Sb 0.96 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 1.36 [Tammann et al., 1994]
- - - 1.80 [Evans et al., 1989]
- - Sbc-Sd 1.56 [Cappellaro et al., 1997]
- - - 3.92 [Tammann et al., 1994]
- - - 2.32 [Evans et al., 1989]
II z ' 0 tous 1.54 Moyenne des precedents
II z ' 0:1 tous 1.29 [Hardin, 1998]
Tab. 2.1 { Taux d'explosion des supernov publies. Les barres d'erreur ne sont pas
indiquees, elles sont de l'ordre de 40% pour z ' 0, de 90% pour z ' 0:1 et de
70% a z ' 0:4.




ERIENCES DE RECHERCHE DE SUPERNOVAE
D'EROS2 ET DE L'INT
Dans ce chapitre, je presenterai les deux experiences de recherche de supernov
auxquelles j'ai participe. Je decrirai dans un premier temps l'experience EROS2, dont
l'objectif principal est la detection de matiere baryonique sous la forme de naines
brunes dans le halo de notre galaxie par eet de microlentille gravitionnelle. Cette
experience a pris ses premieres donnees durant l'ete 1996 et se poursuivra jusqu'en
2001 ou 2002. Dans le cadre d'EROS2, j'ai d'abord realise le programme de rejet des
rayons cosmiques qui constituent une source de bruit de fond tres ge^nante. J'ai ensuite
developpe une technique de photometrie de supernov qui permet de construire leur
courbe de lumiere a partie d'une serie temporelle d'images.
Dans une seconde partie, je decrirai le telescope Isaac Newton et le programme
scientique du Wide Field Survey qui y a ete entrepris. J'ai realise dans le cadre de
cette collaboration un programme de detection de supernov.
3.1 L'experience EROS2
Avant de decrire le telescope et les dierents objectifs scientiques d'EROS2, je
presente la problematique de la matiere noire dans l'Univers. Le principal objectif de
l'experience EROS2 est en eet d'identier et de mettre en evidence cette matiere
noire sous la forme d'objets compacts dans le halo de la Galaxie en utilisant l' eet
de microlentille gravitationnelle que je decrirai brievement.
3.1.1 La matiere noire et l'eet de microlentille gravitationnelle
Comme on l'a signale precedemment (section 1.1.9), l'une des grandes questions
qui demeurent ouvertes en cosmologie est l'identication de la matiere noire. En eet,
de nombreux indices observationnels signalent la presence en tres grande quantite de
matiere sombre dans l'Univers. Il n'est me^me pas necessaire d'aller observer des amas
de galaxies lointains pour se rendre compte que la quantite de matiere lumineuse (que
l'on observe de maniere directe) est largement inferieure a la quantite de matiere
78 3. Les experiences de recherche de supernovae d'EROS2 et de l'INT
deduite des eets dynamiques. On le constate a l'echelle des galaxies en observant
les vitesses de rotation des etoiles et du gaz autour du centre des galaxies spirales en
fonction de la distance au centre. Si la distribution de matiere dans les galaxies spirales
etait identique a la distribution de matiere lumineuse, on s'attendrait a observer des
courbes de rotation ayant une forme bien particuliere. La force subie par une etoile










M est la masse lumineuse de la galaxie puisque presque toute la matiere lumineuse
est concentree au centre, v est la vitesse de rotation de l'etoile. On s'attend donc a




(variation dite Keplerienne). En fait, ce
que l'on observe est tres dierent (voir gures 3.1 et 3.2) : au lieu de decro^tre avec la
distance, les mesures montrent pluto^t une courbe de rotation plate, me^me tres loin de
la partie lumineuse de la galaxie. Si l'on ajoute a la contribution lumineuse un halo
spherique de matiere (sombre, puisqu'on ne la voit pas), on arrive a reproduire des
courbes similaires a celles que l'on observe. Il faut pour cela que le halo de matiere





(modele de la sphere isotherme).
Il semble donc bien qu'il y ait une tres grande quantite de matiere noire dans les
galaxies, c'est a dire tout pres de nous. Il reste a identier cette matiere noire. Elle
peut e^tre de deux types :
{ Matiere noire non baryonique : ce sont les particules que font intervenir les
modeles cosmologiques pour expliquer que, me^me si l'on observe dans le rayon-
nement cosmologique des uctuations de densite de 10
 5
, les structures ont pu
se former a partir de uctuations de densite bien plus grandes (10
 3
) de la
matiere noire, celle-ci s'etant decouplee des photons bien avant le decouplage
entre matiere baryonique et rayonnement.
On a parle du modele HDM qui fait intervenir des particules relativistes comme
des neutrinos de faible masse. Comme on l'a vu precedemment, les limites ac-
tuelles sur la masse des neutrinos semblent trop basses pour qu'ils puissent
contribuer de maniere majeure a la matiere noire.
Les particules du modele CDM peuvent e^tre d'une part de axions (dons la
masse est ' 10
 5
eV) et d'autre part des particules massives (au dela du GeV)
qui n'interagissent que tres peu avec la matiere ordinaire (WIMPs pour Weakly
Interacting Massive Particles). De telles particules exotiques sont predites par
les theories qui vont au dela du modele standard de physique des particules. On
trouve ainsi des neutrinos massifs (de Majorana s'il est sa propre antiparticule
ou de Dirac dans le cas contraire) ou bien les partenaires supersymetriques
des particules ordinaires : les neutralinos, sneutrinos, gluinos et autres squarks.










































Fig. 3.1 { En haut : prol de luminosite de la galaxie NGC3198, on voit bien
que la quantite de matiere lumineuse decro^t avec la distance au
centre.
En bas : courbe de rotation pour la me^me galaxie. La courbe labellee
DISQUE correspond a ce que l'on attend de la distribution de
matiere deduite du prol de luminosite. La courbe indiquee HALO
correspond a ce l'on attend d'un halo de matiere spherique. La
courbe pointillee tient compte de ces deux contributions et s'ajuste
bien avec les points experimentaux. Il y a donc manifestement une
autre contribution que celle de la simple matiere lumineuse.
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Fig. 3.2 { Image dans le visible et en radio de NGC3198 : les contours
d'isodensite d'hydrogene neutre (detecte dans le domaine radio avec
la raie a 21 cm) ont ete superposes a une image dans le visible de
la galaxie NGC3198. On voit que l'hydrogene s'etend bien au dela
de la composante visible [Binney and Tremaine, 1987].
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Plusieurs experiences de detection directe de WIMPs ont ete entreprises depuis
quelques annees. On cherche a mesurer l'energie de recul des noyaux d'une cible
suite a leur collision elastique avec un WIMP. Les rayonnements cosmiques
sont une des principales sources de bruit de fond dans de telles experiences
aussi les realise-t-on dans des souterrains (comme a Modane ou au Gran Sasso)
qui les protegent des rayons cosmiques. Ces experiences doivent e^tre realisees
avec des materiaux de tres basse radioactivite pour reduire encore le bruit.
Pour le moment, ces experiences n'ont pas mis en evidence l'existence de telles
particules. On espere aussi contraindre les modeles supersymetriques et ainsi
l'existence de ces particules dans les grands accelerateurs comme le LEP (bien
que son arre^t soit proche) et le futur LHC au CERN.
{ Matiere noire baryonique : c'est a dire constituee de matiere ordinaire. La






avec une incertitude de 10% alors que la matiere visible
(dynamique) implique une densite 

visible
' 0:01. Il faut donc qu'au moins une
partie de la matiere noire soit de nature baryonique.
Il y a une grande quantite de gaz dans les galaxies et les amas. On detecte
en eet dans l'infrarouge et les X du rayonnement qui pourrait provenir de
ce gaz. Cependant, la quantite de matiere correspondante, si elle peut s'averer
suÆsante pour s'accorder avec les predictions de la nucleosynthese primordiale,
ne permet pas d'expliquer les courbes de rotation galactiques. Ce gaz est en
eet situe entre les galaxies des amas mais pas concentre dans leur halo.
On a recemment pense que des nuages d'hydrogene moleculaire froid
pourraient contribuer de maniere importante a la masse des galaxies
[Pfenninger et al., 1994]. Ces nuages n'emettraient que dans les tres grandes
longueurs d'onde radio (plusieurs kilometres), ce qui expliquerait que l'on ne
les observe pas. C'est une hypothese tres seduisante car on ne s'attend pas a
ce que tout l'hydrogene de l'Univers soit eondre sous forme d'etoiles dans les
galaxies, il doit donc y avoir des reservoirs d'hydrogene autour des galaxies.
Les restes d'etoiles sont aussi des candidats pour la matiere noire baryonique.
Ces residus peuvent e^tre des trous noirs, des etoiles a neutrons et surtout des
naines blanches. Cependant, pour que de grandes quantites de naines blanches
soient presentes dans le halo des galaxies sans qu'on les detecte, il faudrait que
celles ci soit tres froides, c'est a dire tres vieilles. Cela impliquerait que notre
galaxie est bien plus vieille qu'on ne le croit. Par ailleurs, un grand nombre
de naines blanches anciennes dans le halo de la Galaxie devrait avoir pour
consequence une composition chimique du gaz bien plus riche en elements lourds
que ce que l'on observe.
Enn, la matiere noire baryonique pourrait se trouver sous forme d'etoiles de
faible masse et donc de temperature peu elevee. Les naines rouges sont des astres
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dont la masse vaut quelques dixiemes de masse solaire et qui rayonnent essen-
tiellement dans le rouge. On espere detecter les naines rouges du halo gra^ce a
leur mouvement propre puisque appartenant au halo, elles ont une vitesse trans-
verse par rapport aux objets du disque de la Galaxie dont fait partie le Soleil.
Elles ont donc un mouvement propre par rapport a nous (leurs vitesses vont de
20 a 300 km:s
 1
). Les campagnes de detection de tels objets n'ont pas donne les
resultats escomptes puisqu'elles ne semblent contribuer qu'a quelques dixiemes
de pourcent de la masse totale du halo [Gra and Freese, 1996]. Les naines
brunes sont des etoiles dont la masse est trop faible pour que des reactions
nucleaires y aient lieu. Ces objets sont quasiment impossibles a reperer de
maniere directe car ils rayonnent tres peu (il y a malgre tout quelques can-
didats). On espere par contre les detecter individuellement via l'eet de mi-
crolentille gravitationnelle qui sera decrit plus loin. C'est l'objectif scientique
principal de l'experience EROS2.
L'experience EROS2 cherche a detecter la matiere noire du halo galactique en
utilisant l'eet de microlentille gravitationnelle [Paczynski, 1986]. On sait, gra^ce a la
theorie de la relativite generale, que la presence d'une masse courbe l'espace-temps et
de ce fait modie la trajectoire des rayons lumineux. Cet eet, premiere verication
historique de la relativite generale fut observe pour la premiere fois en 1919 lors d'une
eclipse de Soleil. Les etoiles proches de la ligne de visee du Soleil avaient au moment
de l'eclipse des positions decalees par rapport a leur position lorsque le Soleil n'etait





Fig. 3.3 { Schema de principe de l'eet de lentille gravitationnelle :
lorsque le deecteur passe dans la ligne de visee de la source, les
rayons lumineux sont courbes, on voit des images multiples de la
source (une amplication de sa luminosite dans le cas de l'eet de
microlentille).
vitationnels, comme des images multiples de quasars dues a la presence d'un amas
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de galaxies entre le quasar et nous. L'idee de la detection d'objets sombres par eet
de microlentille gravitationnelle est d'observer des etoiles lointaines (a l'interieur ou
en dehors du halo de notre galaxie) avec une grande regularite. Si un objet sombre
et compact (la lentille) passe dans la direction precise de l'une des etoiles surveillees,
on devrait observer des images multiples de la source. Cependant, en raison de la
faible masse du deecteur, la separation angulaire des images de la source est bien
inferieure a la resolution du telescope (la deviation est de 10
 4
secondes d'arc pour un
deecteur de 0:1M

situe a egale distance entre nous et une etoile source a 60 kpc).
On s'attend a n'observer en pratique une amplication de la luminosite de l'etoile
source, avec une evolution temporelle tres caracteristique (gure 3.4). La duree de
l'amplication est proportionnelle a la racine carree de la masse du deecteur et in-
versement proportionnelle a sa vitesse transversale (elle peut varier de quelques heures
a quelques mois pour une lentille de 0:1M

dans le halo. La probabilite instantanee




pour une lentille de 0:1M

comme precedemment), il faut donc surveiller un




) pour esperer detecter quelques eets de
microlentilles gravitationnelles.
An de detecter un objet sombre du halo par eet de microlentille gravitationnelle,
il faut observer sur une longue periode une cible contenant un grand nombre de sources
susceptibles d'e^tre ampliees. Cette cible doit e^tre a l'exterieur de notre galaxie (ou
dans le halo) pour que les eventuels deecteurs soient dans le halo. Les experiences
EROS1 [Aubourg et al., 1993] (maintenant EROS2) et MACHO [Alcock et al., 1993]
se sont lancees dans la detection de naines brunes par cette methode en prenant pour
cible les Nuages de Magellan
1
visibles depuis l'hemisphere sud. L'experience AGAPE
[Ansari et al., 1997] a choisi pour cible la grande galaxie d'Andromede (M31). Dans
le cas d'AGAPE, les etoiles de M31 etant non resolues, on recherche une amplication
non pas d'une etoile isolee mais d'un pixel de l'image, contenant des dizaines d'etoiles.
EROS2 et MACHO realisent et suivent les courbes de lumiere de plusieurs millions
d'etoiles des Nuages de Magellan en y cherchant des bosses caracteristiques de l'eet
de microlentille gravitationnelle.
A ce jour, les resultats des experiences de recherche de naines brunes par eet de
microlentille gravitationnelle sont satisfaisants du point de vue astrophysique mais pas
du point de vue cosmologique. En eet, si l'on detecte regulierement des evenements
de microlentille gravitationnelle, leur nombre est insuÆsant. Ces resultats permettent
ainsi d'exclure de grands domaines de masse des objets sombres. On sait ainsi gra^ce





peuvent pas constituer plus de 10% du halo de notre galaxie (voir gure 3.5). C'est
donc vers le domaine des plus grandes masses qu'il faut se diriger. Les experiences
MACHO et EROS2 sont justement sensibles a des lentilles de plus grandes masses. Il
1. Les Nuages de Magellan sont des galaxies satellites de la no^tre. Il y a le Petit Nuage de Magellan
(SMC) et le Grand Nuage de Magellan (LMC).
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Fig. 3.4 { Courbe d'amplication de la luminosite d'une etoile lors




est le parametre d'impact en unite de rayon d'Einstein (rayon ca-
racteristique de la lentille qui depend de sa masse, de sa distance et










temps d'Einstein qui mesure la duree de l'evenement, il depend de
la masse du deecteur, de sa vitesse de sa distance et de celle de la
source.
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semble pour le moment que la fraction de masse du halo due a des objets compacts




soit inferieur a 40% [Afonso et al., 1998]. Les
resultats de l'experience MACHO [Alcock et al., 1997] indiquent que cette fraction

























by EROS 1 ( )
at 95% CL
and EROS 2 SMC ( )
Fig. 3.5 { Contours d'exlusion pour les masses des objets compacts
du halo de notre Galaxie :
en pointilles les resultats d'EROS1 sur le Grand Nuage de Ma-
gellan [Renault et al., 1997], en traits pleins ceux d'EROS2 sur le
Petit Nuage de Magellan (2 ans d'analyse) [Afonso et al., 1998] et
en grise les resultats de MACHO [Alcock et al., 1997] donnant une
zone permise.
3.1.2 Le montage experimental
L'exerience EROS2 est installee (comme EROS1) sur le site de l'Observatoire Eu-
ropeen Austral (ESO) a la Silla au Chili. Les observations sont faites avec le MARLY
(gures 3.7 et 3.6), un telescope Ritchey-Chretien de 1 m de diametre
2
. Le site de La
Silla a ete choisi pour plusieurs raisons. Il fallait un site austral pour que les cibles
principales (Nuages de Magellan) soient visibles une grande partie de l'annee. Par
2. Les miroirs primaire et secondaire des telescopes de type Ritchey-Chretien ont une courbure
qui est calculee pour minimiser les aberrations optiques.
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ailleurs, ce site benecie d'une qualite de ciel exceptionnelle (le seeing moyen avoisine
la seconde d'arc) et de conditions meteorologiques tres favorables (environ 300 nuits
utilisables par an).
Le telescope MARLY, initialement installe a l'Observatoire de Haute Provence a
ete demonte, modie et transporte au Chili. L'optique, les cameras CCD et le systeme
d'acquisition de donnees ont ete realisees pour que le telescope soit le plus automatise
possible, condition necessaire a la prise de donnees massive a laquelle il est destine.
L'optique
An d'avoir un grand champ (1 degre carre) necessaire au contro^le de millions
d'etoiles, le rapport focal du telescope a ete ramene de f/8 a f/5 avec une profondeur
de champ de 100m. Une des caracteristiques principales des evenements de microlen-
tilles gravitationnelles est leur achromaticite, il faut donc disposer d'une photometrie
en deux couleurs pour rejeter les faux evenements (etoiles variables, nov). An de ne
pas avoir a doubler chaque pose, le MARLY est muni d'un cube dichroque (il pese 10
kg) qui separe le faisceau en deux couleurs (gure 3.8). An de recolter la plus grande
quantite de photons, il y a aussi avantage a avoir des ltres tres larges pour chercher
les eets de microlentilles gravitationnelles (on se contente d'une photometrie rela-
tive
3
). Le cube dichroque est un ltre a bande large dans les deux voies : Bleue de
400 nm a 700 nm et Rouge de 600 nm a 900nm . Comme on peut le constater sur la
gure 3.9, les termes bleu et rouge ne doivent pas e^tre pris a la lettre.
L'obturateur a ete realise speciquement pour EROS2 au DAPNIA, le grand
champ du telescope imposait de severes contraintes sur cet obturateur an d'as-
surer un eclairage uniforme (l'ouverture est de 12  24 cm). Il est constitue d'un
rideau metallique recouvert de teon pour assurer un meilleur glissement. Ce rideau,
constamment tendu, s'enroule sur des cylindres de part et d'autre de l'ouverture.




a 0.7 degre a l'ouest du centre optique principal)
est deviee avant passage dans le cube dichroque pour aller vers le systeme de guidage
automatique. La camera de guidage (1536  1024 pixels) est autonome par rapport
au reste du systeme d'acquisition. On peut donc chercher une etoile guide pendant la
lecture les CCD, ce qui permet de minimiser les temps morts.
3. Comme on le verra plus loin, ces ltres a bande tres large, s'ils sont un avantage pour la
recherche de microlentilles gravitationnelles presentent un inconvenient majeur pour la photometrie
des supernov qui n'a de veritable intere^t que dans des bandes standard et pour laquelle on veut
une calibration absolue.
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Fig. 3.6 { Vue du Marly
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Fig. 3.7 { Vue du Marly
Les cameras CCD
Chacune des voies est equipee d'une mosaque de 8 CCD Loral de 2048  2048
pixels. Les pixels ont une taille de 15m, ce qui correspond a 0:6
00
sur la vou^te celeste.
Le champ couvert par la mosaque est de 0:7  1:4 degre carre, soit pratiquement 1
degre carre. Le temps de lecture est d'environ 50 secondes. Il existe des defauts sur les
CCD, en particulier des colonnes mortes. Certains CCD sont particulierement ab^mes,
comme le CCD2 de la voie rouge qui est quasiment inutilisable. La gure 3.10 montre
l'agencement des CCD.
Refroidissement
En raison de l'agitation thermique, certains electrons sont pieges dans les puits
de potentiel de la camera CCD sans pour autant provenir de photons. On doit donc
refroidir les cameras (a 180 K) an de limiter cet eet. Generalement, les cameras
sont refroidies a l'azote liquide (77 K), mais le MARLY est equipe d'un systeme
cryogenique specique. Un bloc d'aluminium refroidi a 50 K avec de l'helium est mis en
contact avec un bloc de cuivre sur lequel sont xes les CCD. On rompt generalement
le contact entre le bloc froid et les CCD pendant les observations an d'eviter les
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Fig. 3.8 { Schema de l'optique du MARLY :
on a represente le miroir primaire de 1 m de diametre. Apres
reexion sur le secondaire (non represente) les rayons lumineux
traversent le correcteur de champ, puis le cube dichroque dans le-
quel les composantes bleue et rouge sont separees pour e^tre dirigees
vers les deux mosaques de CCD qui couvrent chacune un champ
de 1 degre carre. Une partie du faisceau est deviee vers la camera
de guidage avant le cube dichroque [Bauer, 1997].
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Fig. 3.9 { Comparaison des ltres d'EROS2 avec les ltres standard :
on a represente les bandes passantes d'EROS2 ansi que les bandes
passantes des ltres B et V Johnson et R et I Cousins (normalisa-
tion arbitraire). On constate que la bande B EROS est pluto^t dans
le visible tandis que R EROS est pluto^t dans l'infrarouge proche.
Les bandes passantes representees ici pour EROS2 tiennent compte
de l'eÆcacite de nos CCD [Bauer, 1997].












Fig. 3.10 { Geometrie des CCD d'EROS2 :
Schema des mosaques de CCD de chaque voie. Le point au Nord-
Ouest de chaque CCD indique le pixel (0,0).
vibrations. La temperature des CCD est regulee (a 0.1 K pres) par une resistance
thermique variable situee entre le bloc d'aluminium et le bloc de cuivre. Un vide de
10
 5
hPa est maintenu dans le cryostat gra^ce a un systeme de piegeage des molecules.
Acquisition des donnees
La lecture des CCD est faite sur une station VME par l'intermediaire d'un DSP.
C'est le logiciel CATI qui contro^le le telescope et l'acquisition. Les 6 Go de donnees
prises en moyenne chaque nuit sont transferees au format FITS vers deux stations
Alpha (une par couleur) au fur et a mesure de l'acquisition des images. Pendant
le transfert d'une image vers les stations Alpha (130 Mo en 3 minutes), on peut
commencer l'acquisition d'une nouvelle image.
Une fois les images (brutes) transferees vers les stations Alpha, la reduction
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des images commence automatiquement sans intervention humaine. Un programme
evalue la qualite de chacune des images (seeing, fond de ciel, defauts du CCD)
[Palanque-Delabrouille, 1997]. La reduction des images consiste en la soustraction
du piedestal, la soustraction du courant d'obscurite qui englobe toutes les charges
apparues durant la pose (leur nombre est proportionnel au temps de pose, on les
mesure en faisant une pose obturateur ferme). La derniere etape de la reduction est
la division par le at eld qui sert a corriger du vignettage (lorsqu'une partie du
champ est moins eclaire que les autres), de l'eet des poussieres defocalisees et de
la sensibilite variable d'un pixel a l'autre. On obtient a la sortie les images reduites
codees sur 16 bits dont le signal est exprime en ADU. Il faut encore le diviser par le
gain des CCD pour obtenir un nombre de photo-electrons, mais cette etape n'est pas
realisee au moment de la reduction.
A la n de la nuit, les images brutes et reduites sont stockees sur DLT qui sont en-
suite envoyees au CCIN2P3 a Lyon pour y e^tre stockees sur des bandes magnetiques.
Une fois a Lyon les images peuvent e^tre consultees interactivement au moyen de
reque^tes ORACLE.
3.1.3 les observations d'EROS2
Si l'experience EROS2 a surtout ete entreprise pour detecter des eets de mi-
crolentilles gravitationnelles dans la direction des Nuages de Magellan, il aurait ete
dommage d'utiliser un tel telescope a cette seule n. Une fraction du temps est
donc consacree a d'autres programmes scientiques pour lesquels la taille du champ
d'EROS2 est un veritable atout.
Recherche de microlentilles dans le halo et le disque de la Galaxie
Les enjeux et les resultats actuels de cette physique ont deja ete decrits au debut
de cette section, nous nous contenterons ici de decrire d'un point de vue pratique ce
programme.
En plus de l'observation du Grand Nuage de Magellan (88 degres carres) et du
Petit Nuage de Magellan (10 degres carres) qui sont chacun observes tous les trois
jours environ, EROS consacre une partie de son temps a la recherche d'evenements
de microlentilles vers le Centre Galactique et les bras spiraux. Dans ce cas, l'objectif
scientique n'est bien su^r pas de contraindre la presence de matiere noire mais de
sonder l'interieur de la Galaxie. De plus le nombre d'evenements attendu est beaucoup
plus important que vers les Nuages de Magellan, on espere ainsi obtenir une meilleure
connaissance de l'eet de microlentille gravitationnelle. Vers le Centre Galactique, 80
degres carres sont ainsi surveilles [Afonso, 1999]. 29 degres carres sont surveilles dans
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la direction des bras spiraux de la Galaxie [Mansoux, 1997, Derue, 1999].
Recherche de cepheides dans les Nuages de Magellan
Puisque la recherche d'eets de microlentilles gravitationnelles est faite en cher-
chant la forme caracteristique de ces eets dans les courbes de lumiere de millions
d'etoiles, on peut aussi chercher d'autres objets variables. Les cepheides sont des
etoiles variables dont la periode et la couleur sont reliees a la luminosite absolue.
Elles sont particulierement utiles en astronomie en tant qu'indicateurs primaires de
distances (c'est-a-dire pour des distances faibles). Les donnees d'EROS1 avaient in-
dique une possible dierence de relations periode-luminosite des cepheides entre les
deux Nuages de Magellan que l'on a attribuee a la dierence de metallicite des etoiles
de ces deux galaxies [Beaulieu et al., 1997]. Un programme de recherche de cepheides
dans les Nuages de Magellan a ete entrepris par EROS2 qui a permis de detecter
deux cents cepheides dans le LMC et quatre cents dans le SMC. L'eet de metallicite
n'a pas ete conrme. En revanche le catalogue de cepheides contient des etoiles ayant
une tres courte periode (jusqu'a une fraction de jour), ce qui a permis de mettre
en evidence une brisure de pente dans la relation periode-luminosite des cepheides a
basse periode (en dessous de 2.5 jours) [Bauer et al., 1998].
Recherche de naines rouges et blanches dans le halo par leur mouvement propre
Comme on l'a vu precedemment, on peut expliquer la forme des courbes de ro-
tation des galaxies spirales par la presence d'un halo de naines rouges et de naines
blanches que l'on espere detecter gra^ce a leur mouvement propre plus rapide que
les etoiles d'avant-plan. Une telle etude a ete entreprise dans EROS2. Cependant,
la base de temps dont on dispose etant insuÆsante pour detecter de petits mouve-
ments propres, des plaques photographiques prises a l'ESO entre 1980 et 1985 ont
ete numerisees an de disposer d'une plus grande base de temps. Des mouvements
propres de 0:1
00
seront ainsi mis en evidence, ce qui correspond a une vitesse propre
(par rapport au ot du disque de la Galaxie) de 20 km:s
 1
sur 15 ans. Pour plus de
details, on consultera [Goldman, 1999].
Recherche de supernov a des distances intermediaires
L'intere^t que presentent les supernov pour la cosmologie a ete discute dans le pre-
mier chapitre. Cependant comme on l'a vu dans le chapitre 2, les supernov de type
Ia ne sont pas de parfaites chandelles standard. On espere exploiter les correlations
entre la forme de la courbe de lumiere et la magnitude absolue au maximum an
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de reduire la dispersion de leur magnitude au maximum. Pour parvenir a cet ob-
jectif, la detection et le suivi photometrique et spectroscopique d'un grand nombre
de supernov proches est indispensable. En eet l'utilisation des supernov de type
Ia pour la cosmologie est actuellement limitee par la connaissance des supernov
proches, la statistique a grand redshift etant desormais bonne. Les supernov proches
sont beaucoup plus faciles a mesurer (mais plus rares par simple eet de volume) et
permettent, on l'espere, une meilleure comprehension des eets systematiques. Par
ailleurs, detecter et identier un grand nombre de supernov de tous les types (dans
les recherches proches, on ne trouve pas que des supernov de type Ia, celles d'autres
types, moins lumineuses ne sont plus detectables a grand redshift) permet l'estimation
du taux d'explosion des supernov qui est un parametre crucial pour la physique des
galaxies.
Le domaine des supernov tres proches (z  0:1) a ete abondamment sonde,
notamment par [Hamuy et al., 1996b]. Par ailleurs, la detection de ces supernov
demande un grand nombre d'observations avec un telescope a petit champ (dans
un champ de l'ordre du degre carre, le nombre de galaxies proches est petit, on
ne gagne donc rien avec un telescope a grand champ). En revanche, la detection
de supernov a des distances intermediaires (0:1 < z < 0:2) necessite un telescope a
grand champ an de multiplier le nombre de galaxies presentes dans chaque champ et
ainsi la probabilite d'y observer une supernova. La detection et l'analyse des donnees
photometriques concernant ces supernov proches constituent l'objet de cette these.
EROS2 a entrepris un programme de recherche systematique de supernov a des
distances intermediaires tirant prot du grand champ du Marly et de son diametre
d'1 metre qui permet d'atteindre ces supernov (magnitude 20 environ) avec un
temps de pose court (10 min).
La detection des supernov est realisee par la soustraction de deux images prises
a quelques mois d'intervalle. On s'aranchit ainsi du ux de la galaxie et on detecte
les objets nouveaux sur l'image soustraite. Le programme de detection utilise dans
le cadre de la recherche de supernov du Wide Field Survey de l'INT sera decrite
dans le chapitre 7. Pour EROS2, une cha^ne de detection automatisee (ecrite en C++
en utilisant la librairie Peida [Ansari, 1996]) se charge de la soustraction et de la
selection des candidats. Dans les grandes lignes ces deux programmes procedent de
la me^me maniere pour fabriquer la soustraction :
{ alignement geometrique de l'image de reference et de l'image courante (sur
laquelle on espere trouver une supernova) (voir section 5.3);
{ convolution des images pour les remettre au me^me seeing (voir section 5.4);
{ alignement photometrique pour s'aranchir des eets de l'absorption (voir sec-
tion 5.5).
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Cette cha^ne ainsi que son eÆcacite de detection sont decrites en details dans
[Hardin, 1998]. Le tableau 3.1 resume les supernov trouvees jusqu'a la n 1998
par la collaboration EROS2. Outre la participation a la detection des supernov, je
me suis investi dans le rejet des rayons cosmiques qui constituent une des sources de
bruits de fond les plus importantes lorsque l'on recherche les supernov. J'ai ensuite
mis au point une technique de photometrie des supernov qui sera decrite dans le
chapitre 5. L'exploitation de ces courbes de lumiere sera decrite dans le chapitre 6.
Le bilan de la recherche de supernov d'EROS2 (en fevrier 1999) est de 35 su-
pernov decouvertes. Soit environ une supernova pour 12 degres carres observes. Les
temps de pose sont de cinq a dix minutes. On trouve donc une supernova pour environ
deux heures d'observation (en comptant les temps morts). Parmi les 16 supernov
dont nous avons pu identier le type, 8 sont de type Ia, 7 sont de type II et une est de
type Ic. On a represente sur la gure 3.11 plusieurs resultats concernant la recherche
de supernov d'EROS2. On remarque d'abord que le nombre de supernov detecte
est tres dierent d'un CCD a l'autre. Les trois meilleurs sont les CCD 3, 4 et 6. Nous
avons par consequent deux des 4 CCD centraux (ou les images ont la meilleure qua-
lite) qui sont fortement ineÆcaces. La moitie de nos CCD ont une eÆcacite inferieure
de 50% a celle des meilleurs CCD (si l'on mesure l'eÆcacite des CCD par le nombre
de supernov qu'ils detectent). Cette eÆcacite dierentes d'un CCD a l'autre peut
avoir plusieurs origines : un transfert des charges plus ou moins bon pendant la lec-
ture, un bruit dierent, le vignettage et enn l'eet du seeing qui varie d'un CCD a
l'autre : Les CCD 2, 3, 4 et 5 sont proches du centre optique alors que les CCD 0,
1, 6 et 7 sont plus excentres. On remarque ensuite que la distribution en redshift de
nos supernov est constituee de deux populations, la limite etant a z = 0:1. Enn, la
magnitude de decouverte moyenne est V
Eros
' 20 mais cette moyenne varie au cours
du temps : en 1997 on a detecte des supernov beaucoup plus faibles qu'en 1998. Il
semble que la situation s'ameliore en 1999 (mais la statistique est encore trop faible).
On peut tenter d'expliquer cette chute d'eÆcacite pour les supernov faibles et loin-
taines en 1998 par l'eÆcacite des personnes analysant les candidats (les scanneurs).
L'excitation des premieres supernov nous a peut e^tre pousses a conserver et suivre
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No Nom Date type z V
Eros
Champ Ccd Circ. IAU
1 sn1997bl 7c07 Ia 0.19 21.5 nr236 2 [IAU6605, 1997]
[IAU6609, 1997]
2 sn1997bt 7c31 II 0.06 19.5 nr203 1 [IAU6628, 1997]
4 sn1997dh 7j20 Ic 0.05 19. nr037 4 [IAU6760, 1997]
5 sn1997dj 7j26 - - 22. nr168 6 [IAU6762, 1997]
6 sn1997dk 7j26 Ia 0.05 18.5 nr177 4 [IAU6762, 1997]
7 sn1997dl 7j26 Ia 0.05 19.5 nr177 4 [IAU6762, 1997]
8 sn1997dm 7j26 IIp? 0.03 20.5 nr187 3 [IAU6762, 1997]
9 sn1997eb 7k19 II? 0.085 21.3 nr410 3 [IAU6782, 1997]
[IAU6785, 1997]
10 sn1997ec 7k20 IIp? 0.124 21.6 nr447 3 [IAU6782, 1997]
[IAU6785, 1997]
11 sn1997ed 7k22 Ia 0.152 21.6 nr427 2 [IAU6782, 1997]
[IAU6785, 1997]
12 sn1997ee 7k23 Ia 0.166 21. nr453 3 [IAU6782, 1997]
[IAU6785, 1997]
13 - 8b24 - - 19. nr221 1 -
14 sn1998U 8c03 - - 20. nr214 4 [IAU6836, 1998]
15 - 8c04 - - 19.7 nr247 6 -
16 - 8c04 - - 20.8 nr232 6 -
17 sn1998bx 8d21 - - 19.6 nr265 3 [IAU6904, 1998]
18 sn1998by 8d21 - - 19.5 nr270 0 [IAU6904, 1998]
19 sn1998bz 8d24 - - 19.1 nr286 0 [IAU6904, 1998]
20 sn1998ca 8d24 II 0.028 18.8 nr287 6 [IAU6904, 1998]
[IAU6921, 1998]
21 sn1998cb 8d29 - - 20. nr325 5 [IAU6904, 1998]
22 sn1998ci 8e19 Ia 0.025 18. nr296 7 [IAU6921, 1998]
23 sn1998cj 8e21 II 0.014 17.2 nr229 4 [IAU6921, 1998]
24 - 8e21 - - 18.6 nr223 6 -
25 - 8e20 - - 19.4 nr343 2 -
26 - 8g01 - - 20.5 nr048 6 -
27 - 8g01 - - 19.4 nr007 6 -
28 - 8g05 - 0.065 19.5 nr011 3 -
30 - 8j26 IIl 0.035 19.2 nr415 7 -
31 - 8k17 - 0.066 20.3 nr423 1 -
32 sn1999F 9a12 Ia 0.18 19.8 nr270 5 [IAU7092, 1999]
33 sn1999G 9a12 Ia 0.17 21.4 nr266 1 [IAU7092, 1999]
34 sn1999H 9a14 - 0.057 20.6 nr313 3 [IAU7092, 1999]
35 sn1999I 9a15 - - 21.5 nr329 4 [IAU7092, 1999]
Tab. 3.1 { Supernovae decouvertes par EROS2 jusqu'au debut 1999 : les dates
de decouvertes sont codees sous la forme annee-mois-jour selon le code interne
d'EROS2 (annee comptee a partir de 1990 (annee 0), mois de a (janvier) a l
(decembre) et jour de 1 a 31. La magnitude V
Eros
est denie dans [Hardin, 1998].
Le champ indique est le nom du champ EROS. Un tiret indique que l'information
n'est pas disponible.
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3.2 le Wide Field Survey de l'INT
Le groupe de telescopes Isaac Newton est constitue du telescope de 4:2m William
Herschel (WHT), du telescope de 2:5m Isaac Newton (INT) et du telescope de 1m
Jacobus Kapteyn (JKT). Ces telescopes sont situes sur le site de l'observatoire du
Roque de los Muchachos sur l'^le de La Palma aux Canaries. L'INT (gure 3.13), d'un
rapport focal de f/2.94, initialement specialise dans la spectroscopie, est aujourd'hui
un telescope de choix pour l'imagerie a grand champ depuis la remise a niveau de
sa camera grand champ en 1998. Le pointage du telescope est d'une precision remar-
quable de quelques secondes d'arc. La nouvelle camera grand champ, nommee Wide
Field Camera (WFC) est constituee d'une mosaque de 4 CCD amincis
4
de 20484096





. La geometrie des CCD est indiquee sur la gure 3.12.
Un cinquieme CCD est utilise pour le guidage du telescope. Cette camera est placee









Fig. 3.12 { Mosaque de CCD de la WFC
4. Les CCD amincis orent une bien plus grande sensibilite, en particulier dans le bleu, que
les CCD normaux. En revanche leur faible epaisseur permet aux ondes lumineuses de se reechir
partiellement entre les faces du CCD, creant ainsi des franges d'interferences sur les images dont il
convient de se debarasser si l'on veut utiliser ces images pour faire de la photometrie precise.
3.2. le Wide Field Survey de l'INT 99
Fig. 3.13 { Vue de l'INT
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An d'utiliser au mieux cette camera grand champ, un programme de releve pro-
fond grand champ du ciel a ete entame : le Wide Field Survey. Ce releve sera eectue
dans cinq bandes photometriques (U, G, R, I, Z) qui sont representees sur la gure
3.14
Fig. 3.14 { Les ltres du Wide Field Survey : Ce sont des ltres tres
proches de ceux qui seront utilises par le Sloane Digital Sky Survey
(normalisation arbitraire) [Loveday et al., 1998].
Les principaux programmes scientiques du Wide Field Survey sont les suivants :
{ etude de la Galaxie : en particulier la determination de la fonction de lumi-
nosite des naines blanches du halo et du disque de notre Galaxie. La fonction de
luminosite des naines blanches est le nombre de naines blanches que l'on trouve
en fonction de leur luminosite. La luminosite des naines blanche est liee a leur
a^ge car elles se refroidissent progressivement. Leur fonction de luminosite doit
presenter une coupure a la luminosite correspondant a l'a^ge de notre Galaxie
puisque qu'aucune naine blanche ne peut e^tre plus ancienne. La determination
de cette fonction de luminosite est donc tres interessante pour les modeles de
notre Galaxie. Le Wide eld Survey eectuera aussi des comptages d'etoiles
dans des directions variees de notre Galaxie an d'ameliorer notre connaissance
de la structure galactique.
{ amas de galaxies : le but est de determiner la densite spatiale d'amas et la
fonction de correlation entre les amas jusqu'a un decalage vers le rouge de 1.
L'etude des amas de galaxies donne des contraintes sur la valeur des parametres
cosmologiques et sur la formation des structures;
{ radiosources et radio-galaxies : identication de contreparties optiques des
radio galaxies connues'
{ objets variables : les me^mes champs seront observes plusieurs fois par an, ce
qui permet la surveillance de plusieurs milliers de quasars ainsi que la detection
d'etoiles de type RR-Lyrae.
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{ recherche de supernov a des distances intermediaires : la taille du
champ et le grand diametre du telescope rendent possible une recherche de
supernov a des decalages vers le rouge compris entre 0.1 et 0.4. Le suivi pho-
tometrique et spectroscopique de ces supernov permettra la reduction des
erreurs systematiques qui aectent les recherches de supernov lointaines. En-
viron une vingtaine de supernov sont attendues pour la duree du survey. Les
equipes impliquees dans ce programme de recherche sont des astronomes de
l'INT et de l'IOA (Institute of Astronomy) a Cambridge (Grande Bretagne)
ainsi que des physiciens du Laboratoire de Physique Nucleaire des Hautes Ener-
gies des Universites de Paris 6 et 7 et du Laboratoire de Physique Corpusculaire
et de Cosmologie du College de France.
En septembre et octobre 1998, nous avons eectue une recherche test de supernov
a l'INT. En raison de la faible surface couverte pendant cette recherche, nous n'avons
malheureusement pas trouve de supernova, mais cette campagne test a permis la mise
au point et les derniers reglages du programme de detection que j'ai developpe. Le
chapitre 7 sera consacre a la description de ce programme de detection, a l'estimation
de son eÆcacite et a l'analyse des resultats de cette campagne.
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4. REJET DES RAYONS COSMIQUES DES IMAGES D'EROS2
4.1 Introduction
La detection de supernov est basee sur la comparaison d'images du ciel, prises a
des dates dierentes. On cherche une dierence entre les deux cliches : une supernova
se manifeste par l'apparition d'une etoile sur le cliche le plus recent (appele cliche
courant) alors qu'il n'y avait rien a cet endroit sur le cliche le plus ancien (appele
cliche de reference). Une telle strategie rend le detecteur sensible a toutes les autres
modications possibles du ciel et des objets
1
qu'il contient : asterodes, etoiles va-
riables, galaxies actives, quasars et rayons cosmiques. Les objets ainsi detectes sont
qualies de candidats supernov, ce qui ne veut pas dire que ce sont des supernov,
mais simplement que, du point de vue du programme de detection ils se comportent
comme s'ils en etaient.
Parmi toutes les contributions au bruit de fond des candidats supernova, les rayons
cosmiques sont de loin les plus nombreux. Dans la suite, on englobera sous l'appel-
lation ((rayon cosmique)) toutes les particules deposant des charges dans les puits
de potentiel des CCD (hormis, bien su^r, les charges issues des photo-electrons qui
constituent notre signal). Ces particules peuvent e^tre de veritables rayons cosmiques,
c'est a dire des particules chargees produites dans la haute atmosphere sous forme
de gerbes par la collision avec les noyaux de l'atmosphere de particules de tres haute
energie provenant de l'Univers profond (la maniere dont ces particules primaires ont
ete accelerees dans l'Univers est encore assez obscure). Les charges piegees dans les
CCD peuvent aussi provenir de particules issues de desintegrations radioactives au
sol (a l'interieur du telescope par exemple).
Comment se fait il que le detecteur soit sensible aux rayons cosmiques? Rappelons
que le detecteur est une camera CCD dans laquelle les photons incidents sont convertis
en electrons qui sont eux me^mes pieges dans des puits de potentiel en s'accumulant
pendant toute la duree de l'integration (temps de pose). Une particule tres energetique
comme un rayon cosmique, passant accidentellement dans le detecteur, va elle aussi
1. On appelle objet toute source brillante reperee sur l'image par un programme d'extraction de
sources, un objet peut donc e^tre une etoile, une galaxie ou tout autre source lumineuse du ciel, mais
aussi un artefact de detection : bruit ou rayon cosmique
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deposer des charges, et donc un signal. En visualisant l'image, on va voir un petit amas
de pixels avec plus d'ADU
2
que leurs voisins, me^me si ce signal ne provient pas de
photons. Le programme de detection de supernov, lui, va remarquer qu'un groupe
de pixels s'est allume sur le cliche courant, la ou il n'y avait rien sur la reference.
C'est le signal attendu pour une supernova (pour peu que le groupe de pixels soit
relativement rond, une fois convolue
3
, il ressemblera diablement a une etoile), le
rayon cosmique sera donc interprete comme un candidat supernova (gure 4.1). Ces
cosmiques constituent donc un signal parasite qu'il convient d'eliminer.
Il est assez diÆcile de prevoir le nombre de rayons cosmiques qui traversent les
detecteurs pendant la duree de la pose, d'autant que les particules issues de desinte-
grations locales viennent s'y ajouter comme on l'a dit plus haut. En observant les
images on s'attend a en avoir de l'ordre d'une centaine pour une image de 5 minutes.
Un tel ux de cosmiques, si l'on veut s'en debarasser eÆcacement, implique un trai-
tement informatique systematique, et ce en amont du programme de detection de
supernov. Celui-ci passe en eet beaucoup de temps a essayer d'ajuster les candi-
dats avec la PSF
4
de l'image. An de minimiser le temps d'execution, on doit donc
enlever les cosmiques avant de chercher des supernov.
4.2 La strategie
Deux strategies sont possibles quand il s'agit d'eliminer ces cosmiques : on peut
detecter et \gommer" les cosmiques sur les images, en les remplacant par exemple
par une interpolation entre les pixels voisins. Un telle strategie presente l'avantage de
ne pas faire perdre de surface utile de CCD, mais modier le signal est dangereux,
de plus, il restera toujours des residus du gommage des cosmiques, et, de fait, les
zones impliquees demeureront suspectes. La strategie que nous avons adoptee est au
contraire de detecter puis d'etiqueter les zones comportant des cosmiques. La perte
de surface utile du CCD s'est averee inferieure a 2%, c'est a dire negligeable. Le
programme anti-cosmiques realise donc la detection des cosmiques, puis ecrit dans un
2. l'ADU est l'unite avec laquelle on mesure le nombre de photo-electrons pieges dans un pixel de
la matrice CCD, le facteur de proportionnalite entre un ADU et le nombre de photons incidents est
le gain de la camera CCD
3. On convolue l'image par une gaussienne au moment de la soustraction entre image de reference
et l'image courante an d'avoir deux images ayant le me^me seeing. Les images ayant ete prises a
plusieurs semaines d'intervalle n'ont en eet aucune raison d'avoir le me^me seeing, puisque celui-ci
depend essentiellement des conditions meteorologiques.
4. La PSF d'une etoile est la forme de la tache que forme l'image de cette etoile sur le detecteur.
Idealement, les etoiles etant des sources ponctuelles, leur PSF devrait e^tre un pic de Dirac. Ce-
pendant, celle-ci est convoluee par le passage des rayons lumineux dans l'atmosphere, ce qui donne
une PSF gaussienne. Ensuite ces rayons traversent le detecteur et toutes ses aberrations optiques,
il resulte que la PSF est encore convoluee par la fonction d'appareil du detecteur qui n'a pas une
forme triviale et qui induit une dissymetrie ainsi qu'une variation de la PSF sur le champ observe.
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Fig. 4.1 { Distance d'association des candidats (avant rejet des cos-
miques) : chaque candidat est associe a l'objet le plus proche de lui
sur l'image. On s'attend a ce que les supernov soient proches des
galaxies, et aient donc une petite distance d'association. On voit
sur la gure ci-dessus deux contributions : les candidats avec petite
distance d'association sont essentiellement des mauvaises soustrac-
tions de galaxies et eventuellement des supernov, les candidats
avec une grande distance d'association sont interpretes comme des
cosmiques (ou des asterodes). Le graphe est trace ici pour un grand
nombre d'images an de mieux faire ressortir ces deux distribu-
tions, c'est ce qui explique le grand nombre de candidats. Le nombre
moyen de candidats par CCD est d'environ 100 [Hardin, 1997].
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chier la liste des cosmiques trouves ainsi que leurs caracteristiques :
{ x : abscisse du cosmique sur l'image.
{ y : ordonnee du cosmique sur l'image.
{ kron radius : Taille caracteristique de l'objet en pixels.
{ a : taille en unite de kron radius du plus grand axe de l'objet.
{ b : taille en unite de kron radius du plus petit axe de l'objet.
{ magnitude :  2:5Log(F lux
ADU
) integre sur tout l'objet.
{ ux max : Flux en ADU du pixel le plus lumineux.
Une fois ce chier complete, le programme de detection de supernov l'utilise
an de realiser un masque sur l'image de maniere a eviter les zones contenant des
cosmiques.





Un cosmique pouvant parfois ressembler fortement a une etoile, il est assez diÆcile
de le detecter directement sur l'image. On a donc recours a une astuce. Au lieu de
prendre une seule image de 10 minutes de temps de pose, on prend successivement
(et sans repointer le telescope) deux images de 5 minutes chacune. On appelle ces
images des poses fractionnees. L'arrivee d'un cosmique sur la mosaque CCD etant
un evenement tres bref, chaque cosmique ne se trouve que sur l'une des deux poses
fractionnees alors que les etoiles et les galaxies se trouvent sur les deux images. Les
cosmiques sont donc les seuls a presenter un comportement dierent sur les deux
poses fractionnees. On a ainsi une methode simple pour identier les cosmiques :
si l'on fait la soustraction, disons de l'image fractionnee 1 avec l'image fractionnee
2, l'image soustraite ne contiendra que du bruit la ou il y avait des etoiles et des
galaxies, les cosmiques de l'image 1 en positif et ceux de l'image 2 en negatif (Cf.
gure 4.3). Si l'on fait une detection d'objet
5
sur l'image soustraite, on obtient un
catalogue des cosmiques de l'image 1 (le detecteur d'objets n'est pas sensible aux
objets apparaissant en negatif). Il ne reste qu'a faire la soustraction dans l'autre sens,
refaire une detection d'objets, et ainsi on obtient les catalogues des cosmiques des
deux poses fractionnees.
En fait les choses sont un petit peu plus compliquees qu'il n'y para^t. Certains
objets sont mal soustraits et, en raison du seuil tres bas, les catalogues contiennent
des uctuations.
4.3.2 Mauvaises soustractions
Lorsque l'on observe l'image soustraite, on remarque qu'il reste des residus des
objets (etoiles et galaxies) qui ont ete soustraits. Ces residus vont se trouver sur le
catalogue de l'image soustraite et, par consequent appara^tre comme des cosmiques.
D'ou viennent ces mauvaises soustractions ? La premiere explication qui vient
a l'esprit est qu'entre les deux poses, le telescope a bouge de quelques secondes
d'arc, les deux images ne seraient alors plus calees l'une sur l'autre et la soustraction
necessiterait un recalage geometrique des images. En fait, lorsque l'on observe ces
objets mal soustraits sur toute la mosaque, on remarque que la forme du residu est
5. Le detecteur d'objets utilise est SExtractor [Bertin and Arnouts, 1996, Bertin, 1996]. Le seuil
de detection a ete xe a 1:5 du fond de ciel, ce qui est un seuil assez bas. La raison en est que l'on
prefere avoir beaucoup de candidats et faire des coupures ensuite. On a donc choisi de prendre les
objets tels que 4 pixels jointifs soient au dessus du seuil (avec 1 seul pixel au dessus du seuil, on
recolte trop des uctuations du fond qui font des faux cosmiques).
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negatif




Fig. 4.3 { images fractionnees et soustraite :
un anneau symetrique vers le centre de la mosaque, et qu'il est de moins en moins
symetrique lorsque l'on s'eloigne du centre. Il semble donc que ce soit pluto^t un eet
de PSF qu'un eet de depointage du telescope (d'autant que le guidage du telescope
continue entre les deux poses fractionnees). On interprete alors ces mauvaises sous-
tractions de la maniere suivante : si le seeing a varie entre le debut de la premiere pose
fractionnee et la n de la seconde (pour des raisons atmospheriques, ce qui semble
raisonnable en une dizaine de minutes : le seeing atmospherique varie avec une echelle
de temps de cet ordre de grandeur), les formes des PSF ne sont pas identiques sur
les deux images. Il est donc naturel que la soustraction laisse des residus en forme
d'anneaux. Supposons que le seeing ait ete meilleur pendant la pose 1 que pendant
la pose 2. La PSF des etoiles de l'image 1 est donc plus piquee que celle de l'image 2.
Sur l'image soustraite on va donc observer (Cf. gures 4.4 et 4.5) des pixels negatifs
au niveau des ailes de la PSF et des pixels positifs au centre. C'est exactement ce que
l'on observe. L'asymetrie des residus lorsque l'on s'eloigne du centre de la mosaque
provient de l'asymetrie des PSF loin du centre.
4.3.3 Eet de seuil
Le seuil de detection est tres bas, 1:5 du fond, ce qui rend le detecteur d'objets
sensible aux uctuations du fond. Chacun des trois catalogues contiendra donc, en plus
des objets, des cosmiques et des mauvaises soustractions, des uctuations du fond.
Pour des raisons \historiques" nous donnerons les noms suivants a ces uctuations :
{ Image 1 et Image 2 : pseudo-cosmiques
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=image 1 image 2- soustraction
ADU
Fig. 4.5 { Variation de la PSF entre les deux poses et eet sur
l'image soustraite.
{ Image soustraite : bizarres
La uctuation moyenne du fond etant proportionnelle a la racine carree du nombre
de photons, c'est a dire a la racine carree du temps de pose, la uctuation moyenne
de l'image soustraite est plus grande que celle des poses fractionnees, le seuil est donc
plus haut sur l'image soustraite. On attend donc plus de Pseudo-cosmiques que de
Bizarres.
4.3.4 Critere de selection
La gure 4.6 schematise les divers types d'objets que l'on a recenses. On voit
alors qu'il est tres facile d'isoler les cosmiques de maniere univoque, sans e^tre ennuye



















Fig. 4.6 { Les dierents types d'objets sur les catalogues. Les nombres
moyens d'objets de chaque type ne sont pas relatifs a une image par-
ticuliere mais sont representatifs des champs dedies a la recherche
de supernov.
par les mauvaises soustractions et les uctuations du fond. Il suÆt de considerer les
objets qui se trouvent sur l'image 1 et pas sur l'image 2 (Les cosmiques et les pseudo-
cosmiques), et parmi eux les objets se trouvant aussi sur l'image soustraite. On peut













On obtient ainsi les cosmiques de l'image 1. Pour obtenir ceux de l'image 2, il suÆt
de faire la soustraction dans l'autre sens et appliquer le me^me critere de selection.
Un utilitaire de comparaison de catalogues a ete programme, il permet de realiser
les deux types d'operations necessaires ici (avec une distance d'association entre objets
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de 1:5 pixels):
{ and : Donne en sortie le catalogue des objets se trouvant dans les catalogues 1
et 2.
{ andnot : Donne en sortie le catalogue des objets se trouvant dans le catalogue
A et pas dans le catalogue B.
L'executable s'appelle catcomp et la syntaxe est :
catcomp catalogue A operation catalogue B [catalogue out]
4.4 Resultats
4.4.1 Les cosmiques
Le temps d'execution du programme est de 47 sec. par CCD, c'est a dire environ
6 min. 30 sec. par champ. Si l'on considere que chaque nuit, une zone de cinq champs
est observee, le temps de traitement anti-cosmiques correspondant est de 31 min. 20
sec. dans la journee suivante. C'est tout-a-fait raisonnable et cela laisse parfaitement
le temps au programme de detection de supernov de fonctionner.
Un test d'eÆcacite de detection a ete realise et a permis d'evaluer celle-ci a envi-
ron 95%. Le programme detecte environ 200 cosmiques pour chaque CCD (pour 10
minutes de temps de pose). C'est un peu superieur a ce que l'on aurait attendu (me^me
si il est diÆcile de savoir combien il doit y en avoir : environ une centaine au niveau
de la mer, on en attend donc plus a La Silla qui est a 2400m d'altitude). L'exces est
interprete comme des desintegrations radioactives au voisinage des cameras, ou bien
me^me a l'interieur.
Le nombre de candidats du programme de detection de supernov est ainsi passe
d'une centaine en moyenne a environ 5. L'exces observe etait donc bien du^ a des
rayons cosmiques. L'interpretation de la seconde bosse de la gure 4.1 comme etant
constituee de cosmiques est, elle aussi, conrmee par la gure 4.7.
4.4.2 Faiblesses
Le programme n'est pas sensible aux cosmiques qui tombent tres pres d'un autre
objet: s'ils sont a moins de 1.5 pixels, ces deux objets seront associes lors de la com-
paraison des catalogues et le cosmique ne sera pas interprete comme tel mais identife
a l'objet voisin. D'autre part, les cosmiques tombant au beau milieu de galaxies ou
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Fig. 4.7 { Distribution en distance des candidats avant rejet des cos-
miques en blanc et apres en hachure. On voit bien que pratiquement
toute la bosse a grande distance d'association a disparu. Le graphe
est trace ici pour un seul champ pour lequel le nombre de candidats
est passe de 130 a 5.
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d'etoiles brillantes ne sont pas non plus detectes par SExtractor (Le deblending
6
a
ses limites ...), dans ce cas, ils n'apparaissent que sur l'image soustraite, et sont par
consequent diÆciles a distinguer des \bizarres".
La simulationMonte-Carlo du test d'eÆcacite de detection nous a permis d'evaluer
le nombre de cosmiques perdus de cette maniere. Les 5% qui n'ont pas ete retrouves
se trouvaient tous sur le anc ou en plein milieu d'objets brillants. Sur 200 cosmiques
trouves, il y en a donc une dizaine qui restent apres le rejet des cosmiques parcequ'ils
sont meles a d'autres objets. On peut verier assez simplement la pertinence de ce
raisonnement : le kron radiusmoyen des objets est d'environ 6 pixels, ce qui correspond
a une surface moyenne par objet d'une centaine de pixels. Sur chaque image, on
detecte environ 1500 objets, par consequent, un peu plus de 4% des pixels de l'image
sont occupes par des objets. Il n'est donc pas etonnant, des lors, que 5% des cosmiques
ne soient pas detectes.
4.4.3 Les candidats supernova aujourd'hui
Si le fait de passer de 100 candidats supernov par CCD a environ 5 constitue une
amelioration indeniable, le nombre de candidats est toujours trop eleve. Il faut donc
encore le reduire, et pour cela, identier ces candidats residuels. Il reste encore des
cosmiques naturellement : certains etant passes au travers des criteres de selection
parce que, par hasard, une uctuation du fond sur l'une des images s'est trouvee
au me^me endroit qu'un cosmique de l'autre (ils ont alors ete classes comme mal
soustraits). D'autres sont arrives au centre d'objets brillants et n'ont pas ete vus.
Mais ils semblent assez peu nombreux.
La plupart des candidats residuels sont en fait soit des erreurs de soustraction du
programme de detection de supernov (cette soustraction est en eet assez perilleuse
puisqu'elle necessite un recalage photometrique et geometrique des images), soit des
artefacts de deatage
7
. Ces derniers n'apparaissent pas sur l'image brute mais ne se
voient que sur l'image reduite, il sont donc survenus au moment de la division par le
at eld. Ils sont, semble-t-il, dus a des zones de la matrice CCD qui n'ont pas une
reponse lineaire, mais proportionnelle au signal recu a la puissance k (k etant plus
petit que 1). De fait, sur ces zones le at eld a une valeur localement inferieure a son
voisinage et lors de la division, un paquet de pixels un peu plus haut que les voisins
apparaissent. L'image de reference et l'image courante (au moment de la detection de
6. Le deblending est la procedure qui consiste a deme^ler l'image, c'est-a-dire a trouver, dans le
catalogue, les sources qui peuvent e^tre en fait une superposition de plusieurs. On trouve celles-ci en
cherchant des maxima multiples, losque les objets sont trop pres les uns des autres, ces maxima ne
sont pas suÆsamment nets pour separer les deux composantes.
7. Le deatage est une operation qui consiste a diviser l'image du ciel par une image d'une source
uniforme de lumiere : le at eld. On ramene ainsi tous les pixels a la me^me sensibilite.
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supernov) etant recalees l'une sur l'autre geometriquement, ces pixels ne tombent
pas en face au moment de la soustraction, ce qui a pour eet de reveler en positif les









Je decris ici une technique que j'ai developpee pour construire la courbe de lumiere
d'une supernova pour laquelle on dispose d'images prises a dierentes dates. La dif-
culte provient de ce que les supernov explosent dans des galaxies: elles sont donc
superposees sur les images a leur galaxie ho^te qui est aussi brillante qu'elles, sinon
plus. Le probleme que l'on se pose est donc celui, plus general, de mesurer la lumino-
site d'un objet ponctuel sur un fond dius.
Les images dont on dispose sont pixellisees, la taille des pixels n'etant pas negligeable
par rapport a la taille des objets que l'on observe (le seeing typique en pixels est de
l'ordre de 2.5 pixels). Cette pixellisation va donc avoir un eet sur les donnees. On
considera dans toute la suite que chaque pixel est un carre dans lequel le ux recu
est uniforme.
L'image de la supernova sur le CCD, comme celle d'une autre etoile est celle d'un
objet quasiment ponctuel (comparativement a la resolution des telescopes). Cepen-
dant, on n'observe pas un point sur les images mais pluto^t une tache communement
appelee PSF (Point Spread Function). La PSF est caracteristique de l'instrument et
des conditions meteorologiques. On la parametrise en general par une gaussienne.
En revanche, la galaxie est un objet etendu qui peut prendre des formes multiples.
Il est donc tres diÆcile de parametriser la galaxie ho^te an de soustraire sa contri-
bution dans l'evaluation du ux de la supernova. Il est pourtant absolument crucial
de soustraire correctement la contribution de la galaxie car une erreur minime a ce
stade conduirait a une grande erreur sur le ux de la supernova, modiant ainsi
sa courbe de lumiere. Cela aecterait de maniere dramatique la determination des
correlations entre la forme de la courbe de lumiere et le maximum de luminosite de
la supernova [Phillips, 1993], faussant ainsi toute utilisation des supernov comme
chandelles standard [Boisseau and Wheeler, 1991, Branch and Tammann, 1992].
An d'estimer la contribution de la galaxie, le plus simple semble e^tre d'utiliser une
image de la galaxie seule. Cette image sera prise avant l'explosion (ou suÆsamment
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longtemps apres) pour que la supernova n'y apparaisse pas (cette image doit e^tre si
possible plus profonde
1
que les images contenant egalement la supernova). C'est ce
que l'on appellera dans la suite la methode de soustraction : on utilise une image ne
contenant pas la supernova pour avoir de l'information sur la partie de la galaxie qui
se trouve sous la supernova. On appellera dans la suite image de reference l'image ne
contenant que la galaxie et image courante l'image contenant egalement la supernova
dont on veut mesurer le ux.
An de comparer l'image de reference et l'image courante, il faut leur faire subir 3
traitements : alignement geometrique, convolution et alignement photometrique.
{ Les deux images ont, par denition, ete prises a des dates dierentes. Le
telescope a donc ete depointe entre temps et les etoiles sur l'image de reference
n'y ont pas les me^mes coordonnees que sur l'image courante. Il faut donc
proceder a un recalage geometrique, c'est a dire trouver la transformation qui
superpose parfaitement les deux images. Cette transformation est modelisee par
une rotation, une translation et une homothetie. Elle ne se resume donc aucu-
nement a un simple decalage d'un nombre entier de pixels. On va donc devoir
melanger les pixels, ce qui n'est pas une operation gratuite comme on le verra.
{ Les conditions atmospheriques modient aussi la PSF en l'etalant plus ou moins.
On dit que le seeing est dierent sur les deux images. Il faut donc corriger cet ef-
fet en remettant les deux images au me^me seeing. Pour ce faire, on convolue l'une
ou l'autre des images par un noyau de convolution qu'il s'agit de determiner.
{ Enn, on doit tenir compte de ce que l'absorption de l'atmosphere et le fond
de ciel varient selon les conditions climatiques, l'airmass
2
et la lunaison. Les
me^mes etoiles para^tront donc plus (ou moins) brillantes sur un fond (plus ou
moins) lumineux sur les deux images. Par ailleurs, les images ont pu e^tre prises
avec des temps de pose dierents. Il faut donc savoir transformer les ux des
objets mesures sur l'une des deux images en ux mesures sur l'autre an d'avoir
les deux images dans le me^me referentiel photometrique (celui de l'image de
reference, car cela simplie la calibration photometrique absolue par la suite).
Ces operations doivent e^tre realisees dans cet ordre car la transformation
geometrique modie la PSF des etoiles, il faut donc remettre les images au me^me
seeing apres les avoir decalees. L'alignement photometrique est fait en comparant
1. par profonde, on entend que l'image doit avoir un bon rapport signal/bruit pour les objets
faibles. C'est donc idealement une image prise dans de bonnes conditions de seeing et de fond de
ciel avec un temps de pose important.
2. C'est un nombre sans dimension lie a la quantite d'atmosphere que doivent traverser les rayons
lumineux avant d'arriver dans le detecteur. L'airmass est approximativement l'inverse du cosinus de
l'angle entre la source et le zenith.
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un me^me pixel sur les deux images, on doit donc le realiser apres la transforma-
tion geometrique. La convolution melange chaque pixel avec ses voisins, il faut donc
realiser l'alignement photometrique apres la convolution, donc en dernier.
Une fois tous ces eets pris en compte et corriges, on dispose de deux images su-
perposables, de me^me seeing et dans le me^me referentiel photometrique. On peut
alors faire la soustraction de ces deux images. Sur l'image soustraite, il ne reste en
principe que la supernova dont on veut mesurer le ux. En eectuant ces operations
sur toutes les images successives de la supernova (prises avec le me^me telescope et
la me^me bande passante), on obtient la serie temporelle du ux de la supernova ex-
prime dans le referentiel photometrique de l'image de reference. On appelle cette serie
temporelle la courbe de lumiere de la supernova. Il reste encore a convertir ces points
dans une bande photometrique standard (dans le cas du Marly), tenir compte de la
correction K
3
et de l'absorption galactique et extra-galactique (dues aux poussieres
que traversent les rayons lumineux).
5.2 La simulation
Les methodes que nous allons decrire dans la suite ont ete testees dans une simula-
tion an de les comparer. Dans cette simulation, on fabrique une image de reference
et une image courante sur laquelle on superpose une supernova.
{ L'image de reference est constituee d'un fond de ciel ainsi que d'une galaxie
dont la fonction de luminosite est une fonction exponentielle decroissante de la
distance au centre. Cette image non bruitee est convoluee par une gaussienne
a deux dimensions an de simuler les eets du seeing. On ajoute ensuite un
bruit gaussien sur l'image, c'est a dire qu'a chaque pixel est ajoutee une valeur





obtient ainsi une image de reference dont on conna^t le fond de ciel et le seeing.
{ Pour fabriquer l'image courante, on procede de me^me en decalant aleatoirement
le centre de la galaxie. On la soumet ensuite a une convolution et l'on ajoute
la supernova sous la forme d'une gaussienne dont les parametres sont ceux de
la convolution. Cette image est multipliee par un coeÆcient photometrique qui
simule l'eet de l'absorption atmospherique. On bruite enn cette image de
3. Si la source est tres eloignee, en raison du decalage vers le rouge, les photons que l'on recoit dans
une certaine bande photometrique n'ont pas ete emis, a la source dans cette bande. La correction K
consiste a corriger de cet eet.
4. Le nombre de photons suit une statistique de Poisson. Pour un grand nombre de photons, la
distribution de leur nombre est donc gaussienne avec pour largeur la racine carree du nombre vrai de
photons. On estime cette largeur par la racine carree du nombre de photons eectivement recus, qui
n'est qu'un tirage parmi toutes les possibilites. L'erreur due a cette approximation est negligeable.
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la me^me maniere que pour la reference. Le fond de ciel et les parametres de la
convolution ne sont naturellement pas les me^mes pour les deux images (cf gure
5.1).
{ Pour eectuer l'alignement geometrique, la correction des variations de seeing
et l'alignement photometrique, on a besoin d'etoiles brillantes qui sont simulees
de la me^me maniere que la supernova sous forme de gaussiennes bruitees de
hauteur aleatoire (les etoiles sont decalees de la me^me facon que la galaxie). On
mesure les parametres de ces etoiles que l'on stocke dans des tableaux. Lorsque
l'on fait tourner le programme sur les donnees veritables, ces etoiles sont environ
une trentaine. On en simule donc autant.
Fig. 5.1 { A gauche, une image de reference utilisee dans la simulation sur
laquelle on peut voir la galaxie. A droite l'image courante cor-
respondante, son fond de ciel est plus important, l'absorption est
dierente, de me^me que le seeing. Elle a de plus ete decalee d'une
fraction de pixel par rapport a la reference. On y distingue la su-
pernova qui a ete ajoutee.
5.3 Recalage geometrique
La premiere des etapes conduisant a la soustraction des images consiste a aligner
geometriquement les deux images.
Entre l'image de reference et l'image courante, il peut y avoir un decalage relative-
ment important. Typiquement, pour EROS2, les images ont une taille de 20482048
pixels et les objets s'etalent sur quelques pixels. Le decalage entre deux images est en
general de l'ordre de 50 pixels mais peut aller jusqu'a 500 pixels. Les programmes de
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calcul automatique de transformation geometrique entre deux images sont donc sus-
ceptibles d'echouer. On est donc oblige de donner en entree au programme la position
approximative du centre de la galaxie ho^te sur chacune des images. Le programme re-
cherche alors cet objet sur la liste des objets du champ (fabriquee avec le programme
d'extraction de sources SExtractor [Bertin, 1996, Bertin and Arnouts, 1996]).
Le principe du recalage geometrique est d'utiliser les etoiles du champ an de trouver
une transformation geometrique entre les deux images. On n'utilise pas les galaxies
car leur position n'est pas determinee avec une precision suÆsante en raison de leur
forme diuse. On rejette aussi les etoiles trop faibles ou saturees pour la me^me raison.
An d'eviter les eets de distorsion dus a la grande taille du champ (ces eets peuvent
e^tre de l'ordre d'un pixel), on ne va utiliser que les etoiles proches de la supernova.
Il faut cependant disposer d'un nombre suÆsant d'etoiles pour que la transformation
soit determinee dans de bonnes conditions. Prendre les etoiles situees a moins de 500
pixels de la supernova (5
0
) semble e^tre un bon compromis. Pour resumer, on travaille
sur une liste d'etoiles brillantes mais non saturees situees dans le voisinage de
la supernova. Typiquement ces coupures ne laissent passer qu'une trentaine d'etoiles,
les \meilleures", que l'on va utiliser pour calculer la transformation geometrique.
Cette transformation est celle qui amene l'image de reference sur l'image courante.
Ceci est motive par le fait que le decalage modie la PSF des objets. Or on ne veut
pas modier la PSF de la supernova.
La librairie Peida [Ansari, 1996] dispose d'une classe en C++ Transfo a l'aide de
laquelle on peut facilement trouver la transformation geometrique qui relie deux listes
d'etoiles. Cependant, la methode qui permet la determination directe de cette trans-
formation, si elle est suÆsamment precise lorsqu'il s'agit d'ajouter deux images, s'est
revelee insuÆsante pour faire une soustraction. Il faut en eet que les centres des
galaxies sur l'images de reference et sur l'image courante soient parfaitement super-
poses a l'issue du recalage geometrique. Sinon, on voit appara^tre un trou accompagne
d'une bosse sur l'image soustraite.
An d'aÆner cette transformation nous avons utilise les methodes de Peida d'une
maniere moins directe que ce qui est propose.
La methode standard de Peida recherche la transformation sous la forme d'une
translation, d'une rotation et d'une homothetie, le centre de la transformation etant
le pixel (0; 0) sur l'image. La position imposee de ce centre fait qu'il ne peut jamais
se trouver au milieu de la zone sur laquelle on veut calculer la transformation (le
voisinage de la supernova). Une petite erreur dans la determination de l'angle de
rotation se traduira donc par un grand decalage entre les deux images puisque la
distance au centre de la rotation est grande. En revanche, plus on rapproche ce centre
de la zone que l'on veut recaler, plus cette erreur se reduira. La solution est donc de
faire concider le centre de la transformation avec la supernova. En fait on a choisi de
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le faire concider avec le centre de la galaxie ho^te sur l'image de reference, qui n'est
qu'a quelques pixels. An de realiser cette operation, on commence par faire subir
aux deux listes d'objets (reference et courante) une translation telle que les nouvelles
coordonnees soient exprimees par rapport au centre de la galaxie ho^te sur l'image
de reference. On calcule alors la transformation geometrique de l'image de reference
vers l'image courante dans ce referentiel. Il ne reste alors qu'a revenir au referentiel
initial dans lequel les coordonnees des objets concident avec le numero du pixel sur
lequel ils sont. On modie donc l'expression de la transformation en consequence.
La transformation ainsi calculee donne des resultats nettement plus satisfaisants (en
terme de qualite de soustraction) qu'en la calculant directement dans le referentiel
naturel.
Cette transformation s'applique en repixellisant l'image sur la nouvelle grille donnee
par l'expression de la transformation. Un pixel transforme contient par consequent
une fraction de son ux initial, mais aussi une fraction du ux de ses voisins. Il herite
donc aussi d'une partie du bruit des pixels voisins. On se retrouve donc avec une
image dans laquelle le bruit est correle entre les pixels. Nous aurons l'occasion de































Fig. 5.2 { Principe du decalage geometrique : On repixellise l'image sur
une nouvelle grille de pixel. Le ux de chaque pixel est ainsi melange
avec celui de ses trois plus proches voisins. S'il y a en plus une ro-
tation et une homothetie, plus de pixels sont concernes. Cependant,




La seconde etape consiste a remettre les deux images prises a des dates dierentes
au me^me seeing
5
an d'eviter les desagrements decrits par la gure 4.5. La forme de la
tache lumineuse (Point Spread Function - PSF) que produit une etoile sur le CCD est
tres dependante du telescope utilise. Elle est le resultat des convolutions successives
de l'image parfaite de l'etoile par l'atmosphere et par l'optique du telescope. Malgre
tout, on peut modeliser cette PSF avec une bonne precision par une gaussienne bidi-
mensionnelle dont l'orientation du grand axe est un parametre libre. En toute rigueur,
les etoiles ont des ailes un peu plus hautes que celles d'une gaussienne. La gaussienne
constitue cependant une bonne approximation de la PSF qui a le merite d'e^tre facile
a manipuler. On supposera donc dans la suite les PSF gaussiennes.
Le probleme est donc le suivant : on dispose de deux images dont les etoiles ont
des PSF dierentes. Il s'agit de modier ces images an d'avoir la me^me PSF sur les
deux. Nous utiliserons la propriete merveilleuse qu'ont les gaussiennes de demeurer
gaussiennes lorsqu'on les convolue par des gaussiennes. On va donc determiner par
quelle gaussienne on doit convoluer chacune des deux images an d'obtenir les me^mes
PSF a la n. Ces gaussiennes sont appelees les noyaux de la convolution. La methode
que nous decrivons ici est decrite dans [Hamilton et al., 1999].
La maniere la plus simple de determiner le noyau de convolution est de considerer
que les PSF sont parfaitement rondes et d'utiliser une gaussienne a une dimension















. Si cette methode a l'avantage de
la simplicite, elle ne tient pas compte, par construction, du possible allongement de
la PSF qui est pourtant assez frequent. Dans les cameras a grand champ, le champ
est tellement important que tout le CCD ne se situe pas dans le plan focal et si les
etoiles du centre du champ sont bien rondes, celles qui sont en peripherie ont une
forme fortement elliptique (elles pointent vers le centre optique), il faut donc tenir
compte de cette ellipticite des etoiles. On peut quelque peu ameliorer cette methode
en determinant la largeur des PSF sur les deux axes du CCD separement. Le noyau
de convolution est alors a 1 + 1 dimensions mais son axe principal est forcement
confondu avec l'un des deux axes du CCD. Cela ne corrigera pas correctement les
eets de l'orientation des PSF en general.
Une maniere plus correcte de determiner le noyau de convolution est de prendre le
resultat de la division des PSF dans l'espace de Fourier [Tomaney and Crotts, 1996,
Phillips and Davis, 1995]. Mais cette operation est rendue tres diÆcile par par la
presence de bruit qui domine les transformees de Fourier a haute frequence spatiale.
5. Le seeing mesure la largeur des etoiles sur l'image. Plus il est petit, meilleur est le rapport
signal/bruit sur chaque etoile. En eet l'etoile occupant un plus petit nombre de pixels, le bruit du^
au fond de ciel est moindre.
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Si l'on travaille sur des images dont le champ est tres encombre, on peut determiner
le noyau de convolution en utilisant le fait que chaque pixel de l'image contient de
l'information sur la forme de la PSF [Alard and Lupton, 1998]. On contraint alors
le noyau par la methode des moindres carres en demandant que la meilleure image
une fois convoluee soit semblable a la moins bonne. Cette methode a ete developpee
pour ameliorer la photometrie des evenements de microlentille gravitationnelle qui
ne surviennent par denition que sur des champs tres encombres. Cette methode ne
peut pas e^tre utilisee si le champ n'est pas suÆsamment encombre. En eet, dans le
cadre de la photometrie des supernov, le champ est domine par le fond de ciel, et
en utilisant cette methode, on determinerait le noyau de convolution a partir du ciel
qui ne contient pas d'information sur la forme de la PSF.
La methode que j'ai developpee repose sur l'hypothese que les PSF sont bien ap-
prochees par des gaussiennes a deux dimensions (avec trois parametres libres : largeur
dans les deux directions et orientation du grand axe). On peut alors calculer analyti-
quement le noyau de convolution avec la contrainte que les etoiles soient rondes a la
sortie.
5.4.1 Convolution de deux gaussiennes
La premiere question que l'on peut se poser est: ((si l'on convolue une gaussienne
d'une certaine forme par un certain noyau de convolution gaussien, quelle est la forme
de la gaussienne a la sortie?))









































 est le coeÆcient de correlation entre x et y. Lorsqu'il est egal a 0, les petit et
grand axes
6
de la gaussienne concident avec les axes x et y. Lorsqu'il vaut 1, la
gaussienne est inniment mince et se reduit a une gaussienne a une seule dimension.
 rend donc compte a la fois de l'orientation de la gaussienne et de la taille respective
de ses axes principaux. On peut aussi se placer dans le systeme des axes principaux
de la gaussienne: elle est alors denie par son grand axe 
a
, son petit axe 
b
et l'angle
que fait le grand axe avec l'axe des abscisses . Les relations de passage d'un systeme






























6. Les axes principaux d'une gaussienne sont denis par ceux de l'ellipse que forme l'intersection















































) de maniere plus











































), il suÆt de diago-


















Remarquons que si  = 1, c'est a dire si la gaussienne est inniment ne dans la
direction de son petit axe, le determinant est nul et la matrice de correlation est
singuliere. C'est ce genre de gaussiennes que l'on qualiera de singulieres dans la
suite.
On veut maintenant calculer la gaussienne denie par S qui est le resultat du produit





Cela revient a calculer les elements de matrice de S.
G(~x; S) = G(~x; S
1
) ? G(~x; S
2
) (5.8)











La transformee de Fourier d'une gaussienne est aussi une gaussienne mais sa matrice
de correlation est l'inverse de celle du depart:
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7. Dans la suite, par abus de langage, on emploira le terme seeing pour parler de 
seeing
ou
simplement du  d'une etoile si celle-ci est ronde. En astronomie, la veritable denition du seeing
est la largeur totale a mi-hauteur (FWHM) en secondes d'arc (ce qui suppose que l'image de l'etoile
est ronde). La relation reliant le seeing a  est : FWHM = 2:35. Dans le cadre d'EROS2, le seeing
typique est d'environ 2
00
(FWHM), soit  ' 1:5 pixels. Pour l'INT, le seeing est environ deux fois
meilleur mais les pixels sont deux fois plus petits de sorte que l'on a aussi  ' 2 pixels.
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On a donc:
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La matrice de correlation du produit de convolution de deux gaussiennes est donc























































5.4.2 Remise au me^me seeing
On possede maintenant les outils necessaires pour transformer les images de
reference et courante de maniere a ce que la PSF soit la me^me pour ces deux images.
Nous supposons pour le moment que l'on conna^t les parametres des PSF de ces deux
images. La methode que l'on va utiliser est la suivante (voir la gure 5.3 pour une
illustration graphique):
{ on commence par arrondir les etoiles sur les deux images en les convoluant
chacune par le noyau ad-hoc. Cela rend le probleme soluble sans pour autant
degrader le rapport signal/bruit;
{ ensuite on convolue l'image qui a le meilleur seeing (c'est a dire le  le plus
petit) de maniere a ce qu'elle ait le me^me que l'autre. On verra que l'on est en
fait force (pour des raisons de calcul numerique) de convoluer les deux images
an d'obtenir a la n une PSF un peu plus large que la plus large des deux ;
{ au lieu de faire deux convolutions successives, on reunit les deux noyaux de
convolution de chaque image en un seul en utilisant la propriete de transitivite
de la convolution:
(f ? g) ? h = f ? (g ? h) (5.17)
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Le fait d'arrondir les etoiles rend les calculs completement resolubles analytiquement
et cela simplie par ailleurs considerablement les choses lorsque l'on veut mesurer le
ux (on peut facilement faire une photometrie d'ouverture). Il peut sembler choquant
a premiere vue d'arrondir les etoiles, il semble en eet que l'on va considerablement
reduire le rapport signal sur bruit. En fait le plus souvent les etoiles ne sont pas
tres loin d'e^tre rondes (suÆsament toutefois pour leur ellipticite doive e^tre prise en
compte) et l'on ne reduit pas trop le rapport signal sur bruit. Dans le cas ou les
etoiles sont tres allongees dans une direction qui est identique sur les deux images, la
convolution est plus importante du fait de l'arrondissement. Cependant, le rapport
signal sur bruit est le plus souvent deja assez mauvais sur ces images et nalement
on ne perd que peu de rapport signal sur bruit.
Arrondissement des etoiles
On a designe par a le grand axe et par b le petit axe de chacune des gaussiennes,















Il faut convoluer d'une part G
1





















. Il ne faut donc convoluer les
images que dans la direction de leur petit axe. On pourra objecter que cela consti-
tue une convolution a une dimension qui est naturellement impossible a realiser sur
une image a deux dimensions pixellisee. Cependant, comme on l'a dit plus haut, on
convolue ensuite par un second noyau chaque image et le noyau resultant est bel et
bien a deux dimensions.


















































































Direction de la convolution
PSF Initiales
Fig. 5.3 { Illustration de la methode employee pour remettre les etoiles au me^me
seeing
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qui sont toutes deux rondes par construction.
Elargissement des etoiles
Maintenant que nos etoiles sont rondes sur chacune des deux images, il faut que
leurs largeurs concident. Il faut donc convoluer l'image sur laquelle les etoiles ont













































L'image 2, elle, doit rester inchangee.




. On rencontre ici une complication : l'image 1 a ete convoluee deux fois
et la convolution resultante est bien caracterisee par un noyau a deux dimensions.
Par contre l'image 2, elle, n'a ete convoluee qu'une fois par un noyau a une seule di-
mension (au moment de l'arrondissement). Cette convolution est impossible a realiser
numeriquement (sa matrice de correlation est singuliere) en raison de la discretisation
que nous impose le fait que l'image est constituee de pixels. En eet, on ne peut pas
convoluer une image a deux dimensions par un noyau qui est en fait a une dimen-
sion (inniment mince dans la direction de son petit axe) dont l'orientation n'est
pas confondue avec les axes de la pixellisation. La solution est de convoluer un peu
plus que ce qui est mathematiquement necessaire an que les noyaux de convolution
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resultants de chaque image soient suÆsamment ronds pour ne pas poser de problemes
numeriques. On reconvolue donc chaque image par une gaussienne ronde de largeur
Æ (que l'on explicitera plus loin) an d'arrondir les noyaux de convolution resultants.
Ceci revient a ajouter quadratiquement un terme Æ aux noyaux de la seconde convo-
lution (celle qui elargit les etoiles).































































. Nous determinerons la valeur de Æ un peu plus loin.
Combinaison des deux convolutions
Comme on l'a dit plus haut, ces convolutions successives equivalent a une convolu-
















































































































































































































Les noyaux de convolution que l'on vient de determiner sont plus ou moins ronds
selon la valeur de Æ. On doit donc choisir Æ de maniere a ce que les noyaux soient assez
ronds pour que la pixellisation n'ait pas d'eets nefastes (a cause de la pixellisation,
on ne peut pas faire de convolution par un noyau plus petit que quelques dixiemes
de pixel, aussi, si l'on convolue par une noyau tres n dans l'une des directions, le
resultat est ((trop)) convolue dans cette direction). Cependant, on ne veut pas que Æ
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soit trop grand car on obtiendrait alors des PSF trop larges et l'on aurait un mauvais
rapport signal sur bruit lors de la determination du ux des etoiles.















R vaut zero lorsque la gaussienne est ronde et 1 lorsqu'elle est singuliere. On va utiliser
comme critere de determination de Æ que R soit plus petit qu'une certaine valeur 






) pour chacun des
noyaux de convolution. On obtient ainsi deux bornes inferieures pour Æ dont il nous
faut choisir la plus grande. La valeur de Æ
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La gure 5.4 represente l'histogramme des valeurs de Æ
2
qui ont ete utilisees lors de
la simulation. On voit que l'elargissement est tres petit dans la plupart des cas.
5.4.3 Mise en uvre de la convolution
Les parametres de la PSF caracterisant chacune des images sont calcules sur les
meilleures etoiles du champ, les criteres pour choisir ces etoiles sont les me^mes
que pour choisir celles servant au recalage geometrique. Comme nous l'avons dit
precedemment, le recalage geometrique modie legerement la forme des etoiles, il
faut donc calculer ces parametres apres avoir recale l'image de reference. Il suÆt
ensuite de calculer les parametres du noyau de convolution et de realiser la convolu-
tion sur chacune des images en faisant passer sur les images un ltre contenant une
image du noyau de convolution. Pour des raisons d'economie de temps de calcul, on
ne convolue qu'une petite zone situee autour de la supernova et sa galaxie ho^te.
Cette methode a ete testee sur la me^me simulation que pour les recalages
geometrique et photometrique. Dans cette simulation, la PSF caracteristique de
chaque image est determinee sur une trentaine d'etoiles articielles auxquelles on
superpose un bruit gaussien.
La gure 5.5 montre le resultat de la convolution du point de vue de l'ajustement des
tailles des etoiles. On a represente l'axe principal des etoiles de l'image de reference
en fonction de celui des etoiles de l'image courante avant et apres convolution. On
constate qu'a l'issue de la convolution, les axes principaux sont identiques avec une
tres bonne precision, les ecarts etant du^s au bruit et a la pixellisation. On remarque
que la dispersion autour de la droite de pente 1 (correspondant a des axes principaux
identiques pour les deux images) augmente avec le seeing, c'est seulement un eet


















-0.02 0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12 0.14 0.16
Fig. 5.4 { Valeur de Æ
2
utilisee lors de la convolution (en pixel
2
) : La
dierence entre la simulation et les donnees reelles provient de ce
que la simulation ne reproduit pas les distributions des parametres
de forme sur les images reelles. La simulation est pessimiste par









































0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4
Fig. 5.5 { Comparaison des 
a
avant et apres convolution (simula-
tion)






































0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12 0.14 0.16 0.18 0.2
Fig. 5.6 { Comparaison du parame^tre R avant et apres convolution
(simulation) : en traits pleins pour l'image de reference et en
pointilles pour l'image courante.
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de rapport signal/bruit : les parametres de forme des etoiles sont determines avec
une moins bonne precision si le seeing est mauvais, d'ou une plus grande dispersion.
Sur la gure 5.6, on a represente le parametre R qui mesure l'arrondissement des
etoiles avant et apres convolution. On constate que les etoiles sont bien rondes apres
la convolution. Le seeing a ete accru lors de la convolution car on a ajoute quadrati-
quement un terme Æ aux noyaux de convolution pour qu'ils ne soient pas singuliers.
On a trace sur la gure 5.4 l'histogramme des valeurs Æ qui ont ete necessaires. Ce
parametre est petit dans la majorite des cas. On a besoin de grandes valeurs de Æ
lorsque l'angle entre les axes principaux des etoiles est proche de

2
. Dans ces cas, la
taille de l'axe principal peut e^tre augmentee d'un facteur pouvant aller jusqu'a 0.5
pixel. En termes de rapport signal/bruit sur l'etoile convoluee, cet accroissement a un
eet tout a fait negligeable dans la mesure ou cela concerne les etoiles qui ont deja
un seeing eleve. On voit sur la gure 5.8 que si le sigma passe de 2 a 2.5 pixels, le
rapport signal/bruit passe de 25 a 20. Sur la gure 5.7 on a represente la me^me etoile
avant et apres convolution.
Fig. 5.7 { L'image de gauche est celle d'une etoile avant convolution, on peut
voir qu'elle n'est pas ronde et qu'elle n'est pas orientee selon les
axes de l'image. L'image de droite represente la me^me image apres
convolution, elle est clairement ronde. Le bruit semble avoir di-
minue sur l'image convoluee, en fait il n'en est rien, il est seulement
correle (cf. section 5.4.4).
5.4.4 Inuence de la convolution sur le bruit
La convolution des images, de me^me que leur decalage, modie la statistique du
bruit sur les images. Avant melange des pixels, le bruit n'est pas correle d'un pixel
a l'autre, mais il le devient apres ce genre d'operation. C'est la raison pour laquelle
on a l'impression que le bruit est reduit par la convolution, on voit beaucoup moins
de variations d'un pixel a l'autre. Le bruit n'est en fait absolument pas diminue, il
est simplement correle sur une longueur plus grande qu'un pixel. Chaque pixel a non










0 0.5 1 1.5 2 2.5 3
Fig. 5.8 { Evolution du rapport Signal/Bruit d'une etoile en fonc-
tion de son  (en pixels):
pour une photometrie d'ouverture integree sur un rayon de 1 FWHM
(largeur totale a mi-hauteur), c'est a dire ' 2:35.
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seulement partage une partie de son bruit avec ses voisins, mais il a recu une partie de
leur bruit. C'est pourquoi on voit appara^tre sur les images convoluees des structures
qui ressemblent a des etoiles faibles. Ces structures ne sont que du bruit dont la
longueur de correlation est maintenant plus grande qu'un pixel. Lorsque l'on va faire
des ajustement sur les images convoluees, il faudra tenir compte de cette correlation
sinon les erreurs seront considerablement sous-estimees.
La correlation induite par le decalage geometrique des images est de courte distance
(on decale au maximum de 0.5 pixel puisqu'un decalage d'un nombre entier de pixels
ne modie rien), chaque pixel n'est melange qu'avec trois de ses voisins directs (si l'on
neglige la rotation et l'homothetie qui sont petites dans la majorite des cas) comme
on peut le voir sur la gure 5.2. On neglige donc cette contribution. En revanche,
la correlation induite par la convolution est a plus grande distance, la longueur de
correlation est de l'ordre de la largeur du noyau de convolution qui mesure plusieurs
pixels pour EROS (pixels de 0:6
00
et seeing de 2
00
(FWHM)).
Si le bruit n'est pas correle, on associe une erreur 
i;j
au ux de chaque pixel
F
i;j
. Ceci revient a dire que la matrice de correlation entre les pixels est diagonale :
l'erreur sur chaque pixel ne depend que de lui-me^me, elle est denie independamment
des autres pixels. Si maintenant le bruit est correle l'erreur sur chaque pixel depend
de l'erreur sur ses voisins, la matrice de correlation n'est donc plus diagonale.
Calculons la matrice de correlation dans le cas ou l'on correle le bruit en convoluant
une image dont le bruit n'etait pas correle initialement.
Chaque nouveau pixel est calcule a partir de l'image initiale a l'aide d'un ltre 
i;j
((2N + 1) (2N + 1)) qui contient l'image du noyau de convolution (c'est a dire que

i;j
















L'erreur sur chaque pixel de l'image initiale est denie de la maniere suivante: si l'on
faisait un grand nombre de tirages de la valeur de ce pixel (c'est a dire un grand





car le bruit est poissonien



















Ou a est le numero du tirage, T le nombre de tirages et F
(vrai)
i;j
la valeur veritable du
ux dans ce pixel.
On peut maintenant calculer la matrice de covariance de l'image convoluee, ses
elements sont notes 
0
i;j;p;q
, covariance entre le pixel de coordonnees (i; j) et le pixel
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Cov (i + k; j + l; p+m; q + n) (5.34)
Or, on sait que le bruit n'est pas correle au depart, donc que la matrice de covariance
initiale est diagonale:
Cov (i+ k; j + l; p+m; q + n) = 
2
i+k;j+l
Æ(i + k; p+m)Æ(j + l; q + n) (5.35)
















On peut facilement verier que les choses se passent bien ainsi lors de la convolu-
tion en etudiant la statistique des residus de la convolution, c'est a dire d'une image
representant la soustraction des deux etoiles convoluees selon cette methode. L'his-
togramme d'une telle image soustraite ne tient pas compte de toute la correlation
induite mais seulement de la dispersion des residus. Cette dispersion est donnee par















Si l'on suppose que le bruit de photons initial etait le me^me pour tous les pixels
(
i;j




















ou la fonction I depend du noyau de convolution considere. An de simplier,
considerons que le noyau utilise etait rond avec pour largeur 
K
. La fonction I
2


























-30 -20 -10 0 10 20 30
Fig. 5.9 { Residus de la soustraction entre l'image courante et la
reference apres convolution.
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Dans le cadre de cette approximation, on peut estimer l'ordre de grandeur de la
largeur de l'histogramme des residus de la convolution sur un exemple representatif







sur les images de reference et courante et que les noyaux, en les approximant par des
gaussiennes rondes etaient donnes par 
K
R
= 2:08 et 
K
N
= 1:35. La dispersion sur























' 7:9 alors que l'histogramme de la gure 5.9 a une largeur de 7.2. La
statistique des residus de la convolution est donc bien celle a laquelle on s'attend. Par
consequent la convolution n'a pas reduit le bruit comme on le croirait en regardant
les images. Celui a simplement ete melange entre les pixels. Il faut tenir compte de
cette correlation pour estimer le bruit sur l'image soustraite, il n'est pas egal a la
dispersion autour de la valeur moyenne.
5.5 Alignement photometrique
La troisieme etape de notre traitement consiste a remettre les deux images dans
le me^me systeme de ux, c'est a dire tenir compte de l'absorption et du fond de
ciel qui sont dierents chaque jour (ainsi que d'un eventuel changement de temps de
pose). Le ux recu dans un me^me pixel n'est pas chaque fois identique. Il faut donc
realigner photometriquement les images. Plusieurs methodes ont ete testees pour
realiser l'alignement photometrique entre les images. Elles supposent toutes qu'il y



























a est le coeÆcient photometrique relatif entre les deux images (tenant essentiellement
compte des variations d'absorption atmospherique ...) et b rend compte du fond de
ciel relatif (du^ essentiellement a la lunaison).
L'alignement photometrique consiste donc a determiner a et b en utilisant toute
l'information disponible. Il y a deux strategies possibles :
{ La methode la plus classique est d'utiliser les etoiles du champ. On choisit les
plus brillantes d'entre elles, on en determine les ux et on ajuste une droite
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sur un graphique representant le ux de ces etoiles sur l'image de reference en
fonction de leur ux sur l'image courante. C'est une methode que l'on peut
qualier de \globale" puisqu'elle utilise l'information loin de la supernova.
{ Une autre methode, \locale", ne tient compte que de l'environnement immediat
de la supernova. On essaie d'exprimer le ux de chaque pixel de l'image de
reference comme une fonction lineaire du ux de ce pixel sur l'image courante.
On utilise donc une fene^tre centree sur la galaxie ho^te dont la taille est un
peu plus grande que cette derniere. Dans cette methode, on compense l'erreur
importante que l'on fait sur chaque pixel (comparativement a l'incertitude sur
la valeur du ux d'une etoile) par le nombre tres important de pixels.
Il nous a semble preferable de faire un travail essentiellement local en n'utili-
sant que l'information situee dans le voisinage immediat de la supernova. Le but
est d'obtenir une transformation photometrique qui soit la meilleure localement
(sans avoir forcement un sens a une distance de plus de 100 pixels de la super-
nova). Les methodes locales doivent e^tre mises en uvre apres la convolution:
puisque l'on compare les pixels des deux images, il faut avoir corrige des eets
d'etalement des etoiles consecutifs a la variation de seeing. Naturellement, dans
ces methodes, on exclut les pixels sur lesquels se trouve la supernova car la
variation de ces pixels n'est pas due a l'absorption et au fond de ciel, mais a la
presence de la supernova. On exclut aussi les zones correspondant a d'eventuels
cosmiques.
5.5.1 La methode globale des etoiles
On utilise les etoiles les plus brillantes se trouvant dans le voisinage de la galaxie
ho^te. Le ux de ces etoiles est determine par ajustement de PSF en utilisant Peida,
la PSF etant une gaussienne integree
8
. Il faut naturellement ne pas tenir compte des
etoiles variables en eliminant les etoiles ayant intrinsequement varie entre les deux
images.
Il y a deux variantes de cette methode qui donnent sensiblement les me^mes resultats:
{ La premiere consiste a ajuster une droite sur un graphe representant le ux des
etoiles de l'image de reference en fonction de leur ux sur l'image courante. La
pente de cette droite est le coeÆcient photometrique relatif des deux images.
L'ordonnee a l'origine de cette droite doit e^tre nulle car le ux des etoiles ne
depend pas du fond de ciel. La methode employee pour l'ajustement de la droite
est celle du 
2
avec erreurs sur les deux variables [York, 1966] qui sera detaillee
dans la suite (section 5.5.3).
8. Une gaussienne integree est une fonction qui donne pour chaque pixel la valeur du ux integre
d'une gaussienne dans le pixel.
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{ On peut aussi calculer pour chacune des etoiles le coeÆcient photometrique
individuel (le rapport de ses ux sur les deux images). On calcule ensuite la
moyenne de ces coeÆcients en les ponderant par les incertitudes sur le ux des
etoiles. On obtient ainsi le coeÆcient photometrique relatif moyen.
Cette maniere de proceder ne permet que de determiner le coeÆcient photometrique
a. Pour calculer le fond de ciel relatif b, on utilise les histogrammes des deux images.
Le peu d'etoiles disponibles (environ une vingtaine) limite les possibilites de cette
methode qui, en champ encombre est la plus eÆcace. La gure 5.10 montre les
resultats de cette methode. On constate sur la simulation que la precision du re-
calage est tres bonne (1:26%) mais que la distribution n'est pas centree sur 0. Cette
methode est donc legerement biaisee, on a systematiquement tendance a sous-estimer
le coeÆcient photometrique (l'eet demeure cependant faible).
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0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8
Fig. 5.10 { Resultats de la methode des etoiles sur une simula-
tion. On a represente en haut l'histogramme de l'ecart a la va-







Le graphe du dessous represente ce me^me ecart en fonction de la
valeur du coeÆcient photometrique.
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5.5.2 La methode locale du 
2
Dans cette methode, on ajuste une loi lineaire entre le ux des pixels de l'image de
reference et leur ux sur l'image courante. Pour l'ajustement, on utilise la methode
























Y (i; j). La determination de
a et b se fait alors en minimisant 
2
. La minimisation peut se faire analytiquement
dans ce cas puisque l'on cherche a ajuster une fonction lineaire.
On voit immediatement que cette methode soure d'une grosse lacune : elle suppose
que le bruit sur l'image courante est negligeable devant celui de l'image de reference
(ou bien l'inverse si l'on pose le probleme dans l'autre sens). Ce n'est helas abso-
lument pas le cas, au contraire les bruits sur les deux images sont du me^me ordre
de grandeur. Aucun des deux ne peut donc e^tre neglige. Ceci a pour eet de rendre
fortement asymetrique la distribution des ecarts a la valeur veritable du coeÆcient
photometrique comme on peut le constater sur la simulation (gure 5.11). Non seule-
ment on a tendance a le sous estimer, mais l'eet est d'autant plus important que le
coeÆcient photometrique veritable est grand.
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0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8
Fig. 5.11 { Resultats de la methode du 
2
sur une simulation. On a








. Le graphe du dessous
represente ce me^me ecart en fonction de la valeur du coeÆcient
photometrique.
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5.5.3 La methode locale du 
2
avec erreurs sur les deux variables
Cette methode est analogue a la precedente mais elle comble sa principale lacune.
Elle tient compte de l'erreur que l'on fait sur le ux dans chaque pixel, a la fois
sur l'image de reference et sur l'image courante. Cette maniere d'ajuster une droite
sur des donnees pour lesquelles on dispose d'incertitudes sur les deux variables a ete
developpee par York [York, 1966]. C'est ainsi qu'on la baptisera dans la suite.
























Ou l'on a adopte les notations suivantes:
{ i va de 1 a n qui est le nombre de pixels utiles sur les images.
{ X
i
valeur des pixels sur l'image courante.
{ Y
i










+ b ou a et b sont respectivement le coeÆcient photometrique et le fond





) sont les poids que l'on aecte aux valeurs des pixels des deux

















. Il s'agit des termes diagonaux de la matrice
de correlation puisque l'on neglige le bruit correle issu de la convolution).
On minimise donc le carre de la distance a la droite que l'on cherche a determiner en
la ponderant par l'erreur dans chaque direction. An de minimiser S, on doit avoir
























g = 0 (5.47)





+ Æb + x
i
Æa = 0 (5.48)
On utilise les multiplicateurs de Lagrange 
i
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(5.53) et les lignes 3 et 4 de (5.50) forment un systeme de n + 2 equations a n + 2
inconnues (a, b et 
i





















































































. La meilleure droite passe donc par le centre de gravite











































































Remarquons que si cette equation ressemble a une simple cubique, elle n'en est en
fait pas une a cause de la dependance en a des W
i
.
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On utilise alors une methode iterative pour determiner a et b:
{ on utilise une methode moins performante pour determiner une valeur approchee
de a et de b (la methode des histogrammes section 5.5.4 par exemple);
{ on calcule les W
i
avec cette valeur approchee de a;
{ on resout alors la cubique pour trouver une meilleure valeur de a et de b;
{ on recalcule les W
i
avec cette valeur;
{ on reitere jusqu'a convergence;
{ la valeur nale de b est donnee par l'equation (5.57).


















































Cette methode (methode de York) est tres robuste et converge assez rapidement (le
temps de calcul n'est que de quelques secondes). Elle donne des valeurs tres proches
de la realite comme on peut le constater sur les gures 5.12 et 5.13. La precision
(1:24%) est comparable avec celle de la methode des etoiles mais la distribution est
ici beaucoup mieux centree sur zero (d'un facteur 10). Cela signie que cette methode
en extre^mement peu biaisee.
Sur la gure 5.12, on peut remarquer que ce sont les points a grand ux (donc
le gradient de luminosite du^ a la galaxie) qui permettent de determiner la pente de
la droite. S'ils n'etaient pas la, on n'aurait que les points du fond de ciel dont la
distribution est gaussienne.
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Méthode de York




















2600 2700 2800 2900 3000 3100 3200 3300 3400
Fig. 5.12 { Sur ce graphe, le ux des pixels de l'image de reference est
represente en fonction de leur ux sur l'image courante (simula-
tion). On a represente la relation lineaire obtenue avec la methode
de York en traits pleins et la veritable relation lineaire en poin-
tilles. Les deux courbes sont pratiquement confondues.
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0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8
Fig. 5.13 { Resultats de la methode de York sur une simulation. On a
represente en haut l'histogramme de l'ecart a la valeur veritable






. Le graphe du
dessous represente ce me^me ecart en fonction de la valeur du co-
eÆcient photometrique.
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5.5.4 La methode locale des histogrammes
Cette methode est elle aussi locale, c'est a dire qu'elle s'interesse directement aux
pixels de l'image. Ici, comme dans la methode du 
2
avec erreurs sur les deux variables
(section precedente), on tire parti du fait qu'il y a un gradient de luminosite sur l'image
a cause de la galaxie. C'est la methode utilisee pour l'alignement photometrique dans
l'experience AGAPE [Ansari et al., 1997] qui recherche des evenements de microlen-
tilles gravitationnelles dans la direction de la galaxie d'Andromede (M31). Les deux
histogrammes de ux des images de reference et courante sont dierents du fait du
coeÆcient photometrique et du fond de ciel relatif. On cherche donc a determiner
leurs valeurs en recalant les deux histogrammes l'un sur l'autre. Si l'on n'avait que du
fond de ciel sans gradient sur l'image, il y aurait une degenerescence entre les deux
coeÆcients que l'on veut determiner. C'est donc le gradient cause par la presence de
la galaxie qui leve cette degenerescence et rend cette methode praticable. La transfor-
mation que l'on cherche est une operation lineaire sur l'image courante qui superpose
son histogramme a celui de l'image de reference.
Les histogrammes sont representes sur la gure 5.14. Le gradient de luminosite du^
a la galaxie se manifeste par les queues a grand ux de ces deux histogrammes. C'est
ce gradient qui leve la degenerescence entre les deux parametres que l'on cherche a
mesurer: sans lui, les deux distributions seraient des gaussiennes centrees sur la valeur
du fond de ciel dont le RMS en serait la racine carre (bruit de photons). Gra^ce au
gradient de luminosite on peut determiner separement le coeÆcient photometrique et
le fond de ciel relatif entre les deux images.
Calculons la variance et la moyenne de chacune des deux images (n etant le nombre
de pixels utiles de l'image, X et Y se rapportent respectivement aux ux des pixels
















































































Si l'on veut que l'histogramme de l'image courante soit semblable a celui de l'image













           6272
  2745.
  61.89























2000 2100 2200 2300 2400 2500
Fig. 5.14 { Sur cette gure, on a represente en haut l'histogramme de l'image
de reference et au milieu celui de l'image courante (simulation).
L'histogramme de bas est celui de l'image courante modiee selon
la methode des histogrammes.
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Cette methode est tres simple dans la mesure ou elle ne tient pas compte des erreurs
sur la valeur de chaque pixel (plus grandes si le ux du pixel est grand). Toutefois, elle
donne de meilleurs resultats que la methode du 
2
classique. En eet, comme on peut
le constater sur la gure 5.15, la distribution est mieux centree sur zero. Cependant,
les coeÆcient photometrique est surestime s'il est petit et sousestime s'il est grand.
Cette methode n'est donc pas convaincante.
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Fig. 5.15 { Resultats de la methode des histogrammes sur une simulation. On
a represente en haut l'histogramme de l'ecart a la valeur veritable






. Le graphe du
dessous represente ce me^me ecart en fonction de la valeur du co-
eÆcient photometrique.
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5.5.5 Conclusions
Nous avons vu que la methode du 
2
et la methode des histogrammes sont toutes
deux biaisees (gures 5.11 et 5.14) lorsque le coeÆcient photometrique devient grand.
La valeur obtenue pour le coeÆcient est corelee avec sa valeur veritable. On penser
que la raison est qu'elles ne tiennent pas correctement compte de l'erreur sur le
ux des pixels. La precision des deux autres methodes est comparable et elle semble
independante du coeÆcient photometrique. C'est malgre tout la methode du 
2
avec
erreurs sur les deux variables qui donne les meilleurs resultats puisque l'histogramme
mesurant sa precision est bien centre sur 0 tandis que la determination de la pente
ne semble pas du tout corelee avec la pente veritable (gure 5.13).
Cependant, l'eÆcacite de cette methode (et de toutes les methodes locales) depend
fortement de la quantite d'information que contient la petite vignette que l'on
considere. Les methodes locales reposent sur le fait que la presence de la galaxie
ho^te induit un gradient de ux sur l'image. La statistique de la petite vignette, du
fait de la presence de la galaxie, est donc fortement dierente de celle d'une image
qui ne contiendrait que du fond de ciel (on aurait alors une statistique gaussienne).
Ici, l'histogramme de la vignette presente une forte asymetrie vers les hauts ux
(gure 5.14). C'est cette asymetrie qui donne toute l'information et qui permet de
determiner separement le coeÆcient photometrique et le fond de ciel relatifs. Si la
galaxie est faible, la distribution des ux sur la vignette diere peu d'une distri-
bution gaussienne centree sur la valeur du fond de ciel et on ne peut pas lever la
degenerescence entre le coeÆcient photometrique et le fond de ciel.
Par consequent, dans le cas ou la galaxie ho^te est tres lumineuse et de grande taille,
il y a beaucoup d'informations concernant la transformation photometrique dans les
pixels de la galaxie (beaucoup de pixels a grand ux). On a donc intere^t a utiliser
une methode locale (celle du 
2
avec deux erreurs) qui conduira a une determination
plus precise de la transformation photometrique. Par contre, lorsque la galaxie est
extre^mement faible, c'est la methode globale des etoiles qui conduira a un meilleur
resultat car elle ne depend pas du ux ni de l'etendue de la galaxie ho^te.
Par contre, la methode globale des etoiles presente un certain risque dans la me-
sure ou l'on evalue l'absorption relative entre les deux images sur une zone dierente
de celle que l'on veut realigner. Ajoutons que l'absorption n'est pas achromatique,
elle aecte donc les etoiles de maniere dierente selon leur couleur. Ceci va intro-
duire une dispersion intrinseque dans le ux des etoiles entre les deux images et peut
donc biaiser la determination de la transformation photometrique. En utilisant une
methode locale, on calcule cette transformation directement sur les donnees que l'on
veut realigner, cette transformation est donc necessairement la meilleure pour la zone
qui nous interesse.
Les deux meilleures methodes ont ete introduites dans le programme de fabrication
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des courbes de lumiere. Selon la taille de la galaxie, on choisira la methode des etoiles
ou la methode locale de 
2
avec erreurs sur les deux variables.
5.6 La determination du ux de la supernova
L'image de reference et l'image courante sont maintenant superposees
geometriquement, recalees photometriquement dans le systeme de ux de l'image
de reference (il n'y a pas encore ici de calibration absolue) et de me^me seeing. On
peut donc directement eectuer la soustraction des deux. Il s'agit alors de determiner
le ux de la supernova sur la soustraction. Je decris dans la suite plusieurs methodes,
basees d'une part sur le t de PSF et d'autre part sur la photometrie d'ouverture.
Ces deux techniques sont complementaires comme on va le voir.
Fig. 5.16 { Resultat de la soustraction des deux images de la gure 5.1 (si-
mulation), on voit que la galaxie n'a laisse aucune trace visible. La
methode de recalage photometrique utilisee est celle de York. On
remarque tres nettement les structures de bruit correle dont on a
parle dans la section consacree a la convolution.
5.6.1 Ajustement de PSF
Une premiere maniere de determiner le ux de la supernova consiste a utiliser un
simple ajustement de PSF gaussienne (en utilisant Peida [Ansari, 1996]) sur l'image




et ). On peut objecter
5.6. La determination du ux de la supernova 155
que ceux-ci sont connus a l'issue de la convolution, mais il se trouve que le ux est
mieux reconstruit sans xer ces parametres. Lorsque ces parametres sont xes, on
constate un eet systematique sur la valeur du ux reconstruit par le t de PSF
simple. L'eet dispara^t en rela^chant la contrainte sur la forme de la PSF.
Malgre tout, a cause du bruit correle, l'erreur sur le ux de la supernova est

















PSF (i; j; ~p) est la PSF que l'on veut ajuster dont les parametres a ajuster sont la
position, le volume et les parametres de forme, symbolises par ~p. Cette expression
revient a supposer que la matrice de correlation des erreurs de l'image est diagonale
et donc que le bruit n'est pas correle. L'incertitude 
i;j
est donc ici la valeur du
bruit individuel sur le pixel i; j apres la convolution et la soustraction, c'est a dire
les termes diagonaux de la matrice de covariance apres convolution (equation 5.36).
Comme on l'a vu, cette matrice n'est pas diagonale, par consequent, en ne prenant
que ses termes diagonaux, on considere a tort le bruit comme non correle. Il n'est
donc pas etonnant que les erreurs soient sous-estimees comme on peut le constater
sur la gure (5.17). En eet l'histogramme de l'ecart de la valeur mesuree du ux
a la valeur vraie en nombre d'ecarts-type devrait avoir une largeur 1 si les erreurs
etaient correctement estimees. La largeur observee est de 4.4, ce qui signie que les
erreurs sont sous-estimees. La precision sur le ux reconstruit est de 16:5% (precision
moyenne sur toutes les valeurs de ux).
An de tenir compte de la correlation des erreurs, il faudrait minimiser le 
2
sous








ou C est la matrice de covariance (non-diagonale) de l'image et V est un vecteur
contenant pour chaque pixel, l'ecart F
i;j
  PSF (i; j; ~p) de son ux au ux ajuste.
On pourrait me^me aller encore plus loin et ajuster simultanement le ux de la
supernova sur toutes les images dont on dispose avec la contrainte que la supernova













k etant l'indice pour la k-ieme image.
Ce genre d'ajustement etant fort gourmand en temps de calcul, nous avons decide
d'essayer de contourner cette diÆculte. Il se trouve que si l'ajustement de PSF simple
donne des barres d'erreur sur le ux de l'etoile trop petites, il donne une bonne
determination de la position de celle-ci (de l'ordre de 0.05 pixel). Par ailleurs, si la
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Fig. 5.17 { Resultats du t de PSF simple : en haut : histogramme de
l'ecart a la valeur veritable du ux ajuste en nombre d'ecarts-type
sur la simulation.
Au milieu : precision sur l'estimation du ux (moyenne sur tous
les ux simules).
En bas : evolution de la precision avec le ux Les barres d'erreur
verticales representent un ecart-type dans le canal et les barres
d'erreur horizontales representent la largeur du canal.
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minimisation du 
2
avec erreurs correlees donne par l'equation 5.66 est diÆcile a
realiser (parce que non-lineaire) quand on veut determiner non seulement le ux de
l'etoile mais aussi tous les autres parametres de la PSF, elle est parfaitement lineaire
quand on ne cherche qu'a en determiner le ux. Il suÆt alors d'inverser la matrice de
covariance (N N , N etant le nombre total de pixels).
En eet si l'on prend les notations suivantes (On fait l'ajustement sur des images
























etant le ux dans le pixel i; j.
{ G
ij
etant la valeur de la PSF (normalisee a 1 et dont on conna^t la position) au
pixel i; j.
{  etant le ux que l'on cherche a calculer.






















































































On peut donc ainsi determiner le ux de l'etoile par ajustement de PSF en tenant
compte de la correlation des erreurs. Il suÆt de conna^tre la position de l'etoile (en
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utilisant l'ajustement sans erreurs correlees) ainsi que ses parametres de forme (on la
suppose ronde et de seeing donne par la convolution). Les resultats de cette methodes
sont presentes sur la gure 5.18. On constate que les barres d'erreurs restent encore
trop petites. Par ailleurs, la precision est de 18:1% (precision moyenne sur tous les
ux simules), soit moins bonne qu'avec l'ajustement de PSF simple. Le fait de ne
pas xer les parametres de forme de la PSF dans l'ajustement simple permet en eet
de mieux rendre compte du ux de l'etoile qu'en imposant comme ici a l'etoile son
seeing.
L'inconvenient de l'ajustement de PSF est qu'il ne converge plus lorsque la super-
nova est trop faible. Or, les points a tres bas ux de la courbe de lumiere sont tres
utiles pour analyser celle-ci, me^me s'ils sont entaches d'une grande incertitude.
5.6.2 Photometrie d'ouverture
Le gros inconvenient de l'ajustement de PSF est qu'il faut supposer une forme de
PSF. On prend generalement une gaussienne, ou une gaussienne integree mais ce ne
sont que des approximations de la forme de la PSF, qui de plus depend de la position
sur le champ (les etoiles sont tres deformees en bord de champ). L'ajustement de PSF
est la meilleure methode pour determiner le ux d'une etoile en champ encombre car
il permet de tenir compte de la perturbation des etoiles voisines. En revanche, dans le
cas d'une etoile isolee, rien ne nous oblige a utiliser l'ajustement de PSF. Une methode
relativement independante de la forme de la PSF est la photometrie d'ouverture qui
consiste a integrer tout le ux dans une ouverture donnee autour de l'objet et de
retirer ensuite le fond de ciel estime par ailleurs. Il est clair que l'on se retrouve avec
le seul ux de l'objet pour peu que l'on ait integre sur une surface suÆsamment
grande. Le probleme de cette methode est que l'erreur sur le ux ainsi determine est
tres grande. Si l'on integre le ux sur une surface, l'erreur due au bruit de photons est
egale a la racine carree du ux integre, et comme il y a du fond de ciel sous l'etoile,
le bruit est tres important.
En fait, on peut minimiser la contribution du fond de ciel au bruit en n'integrant
que sur une petite partie de l'etoile, on recolte ainsi moins de bruit (moins de ciel)
tout en perdant peu de signal, le rapport signal/bruit est ainsi ameliore. On peut
ensuite recuperer le signal dont on n'a pas tenu compte via une formule analytique
(en supposant que la PSF est gaussienne).
L'evolution du signal S en fonction du rayon sur lequel on integre si l'on a une etoile
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Fig. 5.18 { Resultats de l'ajustement de PSF avec erreurs correlees.
en haut : histogramme de l'ecart a la valeur veritable du ux ajuste
en nombre d'ecarts-type sur la simulation.
Au milieu : precision sur l'estimation du ux (moyenne sur tous
les ux simules).
En bas : evolution de la precision avec le ux Les barres d'erreur
verticales representent un ecart-type dans le canal et les barres
d'erreur horizontales representent la largeur du canal.


















































































Cette fonction possede un maximum qui se trouve aux alentours de 1:6. Sa position
depend tres peu du ux de l'etoile, du fond de ciel et de . Une ouverture de 1:6
etant tres petite et risquant de faire appara^tre des problemes lies a la pixellisation,
nous avons decide d'utiliser une ouverture d'une FWHM, soit 2:35. Ainsi le rapport
signal/bruit est proche de son maximum et les eets de discretisation sont faibles. De
plus, les eets d'une petite erreur sur la position de l'etoile se font d'autant moins
sentir que l'ouverture est large.
Une fois le ux de l'etoile mesure dans cette ouverture, il faut calculer le ux total en
divisant le ux partiel par l'expression (5.77) avec k = 2:35. La gure (5.20) montre
qu'une telle methode d'evaluation du ux ameliore considerablement le resultat. Le
ux et les erreurs sont correctement estimes. La precision de 16% est donc legerement
meilleure qu'avec l'ajustement de PSF simple.
La photometrie d'ouverture presente un autre avantage: on peut separer facilement
les diverses contributions a l'erreur que l'on fait sur l'estimation du ux de la super-
nova. Dans la mesure ou l'on calcule celui-ci sur l'image soustraite, l'image courante
et l'image de reference contribuent toutes deux a l'incertitude. La contribution de
l'image courante a l'incertitude est dierente pour chacune des images successives de
la supernova car elle augmente avec le fond de ciel. En revanche la contribution de
l'image de reference est commune a tous les points de mesure du ux de la supernova.
Une partie de l'erreur est donc correlee d'un point a un autre. L'erreur due a l'image
courante est responsable de la dispersion des points de mesure par rapport a leur
valeur veritable tandis que l'erreur due a l'image de reference joue sur le point zero
de la courbe de lumiere. Ces deux erreurs doivent absolument e^tre traitees de maniere
dierente lors de l'exploitation des courbes de lumiere.
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Fig. 5.19 { Rapport signal sur bruit en fonction du rayon de l'ouverture sur
laquelle on integre (exprime en unites de ) pour une etoile de
10000 ADU sur un fond de 1000 ADU. On constate que le ce rap-
port est maximal pour une valeur d'environ 1:6. En fait, ce chire
ne tient pas compte de la pixellisation de l'image qui rend la pho-
tometrie d'ouverture diÆcile a realiser avec un petit rayon. Nous
choisirons un rayon de 1 FWHM (Full Width at Half Maximum),
c'est a dire 2:36 pour lequel le rapport signal est sensiblement
aussi bon mais pour lequel les problemes de pixellisation de se font
pas sentir.
5.6.3 Determination de la position de la supernova, estimation nale du ux
La determination de la position de l'etoile dont on cherche a mesurer le ux est tres
precise lorsque cette etoile est tres brillante, mais elle devient plus hasardeuse lorsque
celle-ci est faible. Ceci est d'autant plus vrai que l'on utilise pour cette determination
un ajustement de PSF qui ne tient pas compte de la correlation du bruit entre les
pixels. On a vu que cette correlation provoque l'apparition de structures de forme
gaussienne. Ces structures sont des pixels un peu a l'ecart du gras de la distribution
du fond de ciel qui ont ete convolues, ils ressemblent fortement a des etoiles faibles.
Il y a donc un risque pour que, lorsque la supernova est faible, on determine mal sa
position, l'ajustement risquant de converger sur une de ces structures.
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Fig. 5.20 { Resultats de la photometrie d'ouverture. en haut : histo-
gramme de l'ecart a la valeur veritable du ux ajuste en nombre
d'ecarts-type sur la simulation.
Au milieu : precision sur l'estimation du ux (moyenne sur tous
les ux simules).
En bas : evolution de la precision avec le ux Les barres d'erreur
verticales representent un ecart-type dans le canal et les barres
d'erreur horizontales representent la largeur du canal.
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Dans notre cas, on ne cherche pas a determiner le ux de la supernova sur une seule
image mais sur une serie temporelle d'images du me^me champ an d'avoir la courbe
de lumiere de la supernova. On dispose en principe de plusieurs images sur lesquelles
le ux de la supernova varie, mais la supernova n'a aucune raison de bouger au cours
du temps par rapport a la galaxie ho^te (si l'objet bouge, ce ne peut pas e^tre une
supernova). Sa position peut e^tre determinee sur les images ou elle est brillante et
cette position est alors imposee sur les images ou elle est faible.
En pratique, on eectue deux passages. Au cours du premier, on calcule la position
avec unajustement de PSF sur chaque image (il arrive parfois que cet ajustement
echoue, la supernova etant trop faible), le resultat pour le ux est ici appele 
fit
.
On realise aussi a ce stade une photometrie d'ouverture a la position donnee par
l'ajustement de PSF (
aper
). On calcule ensuite la position moyenne de la supernova
sur les images ou elle est brillante. Il ne reste alors qu'a faire un second passage en
utilisant cette position pour determiner le ux de la supernova de deux manieres
dierentes (an de pouvoir les comparer): par ajustement de PSF en utilisant la
methode ou l'on tient compte de la correlation du bruit (
fit corr
) d'une part , et
d'autre part en utilisant la photometrie d'ouverture (
aper finale
). On constate sur
la gure 5.21 que les resultats ne sont pas signicativement dierents de ceux de
la photometrie d'ouverture a la position donne par l'ajustement individuellement
sur chaque image. Cependant, lorsque la supernova est tres faible, la photometrie
d'ouverture avec position xee par l'ensemble des images est plus performante, comme
on l'a explique plus haut.
5.6.4 Conclusions
On a montre que l'ajustement de PSF n'est pas la methode la plus adequate pour
determiner le ux de la supernova. Il est en revanche tres eÆcace pour en determiner
la position sur chacune des images. En utilisant cette serie de mesures de la position,
on determine la position de la supernova avec une bonne precision me^me losque
la supernova est faible. Le ux est alors determine par photometrie d'ouverture en
optimisant la largeur de l'ouverture pour obtenir un bon rapport Signal/Bruit. La
gure 5.22 recapitule pour chacune des methodes decrites la precision obtenue en
fonction du ux de la supernova.
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Fig. 5.21 { Resultats de la photometrie avec position recalculee. en
haut : histogramme de l'ecart a la valeur veritable du ux ajuste
en nombre d'ecarts-type sur la simulation.
Au milieu : precision sur l'estimation du ux (moyenne sur tous
les ux simules).
En bas : evolution de la precision avec le ux Les barres d'erreur
verticales representent un ecart-type dans le canal et les barres
d'erreur horizontales representent la largeur du canal.
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Photometrie Supernovae - Monte-Carlo
fit de PSF
fit de PSF (erreurs corréllées)
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Fig. 5.22 { Comparaison des precisions photometriques.
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6. EXPLOITATION DES COURBES DE LUMI

ERE D'EROS2
L'utilisation des supernov de type Ia comme indicateurs de distances pour la
cosmologie implique en premiere approximation que leur luminosite au maximum
est reproductible d'une supernova a une autre. En seconde approximation, il est tres
interessant d'etudier la courbe de lumiere de la supernova d'une maniere plus complete
an de faire des correlations entre la luminosite au maximum et la forme de la courbe,
dans le but de reduire la dispersion observee sur la luminosite au maximum et ainsi
ameliorer le caractere standard des supernov de type Ia.
Le programme de photometrie que nous avons decrit dans le chapitre 5 fournit des
mesures de ux des supernov (en nombre de photons) decouvertes dans les bandes





(les bandes passantes de nos ltres sont representees sur
la gure 3.9). Ces bandes ne sont pas standard et, par consequent, il est impossible
d'ajuster sur ces mesures les patrons de courbes de lumieres publies dans la litterature
car ces dernieres sont exprimes dans des bandes photometriques standard B,V,R et
I...
Cela dit, pour avoir acces a la luminosite apparente au maximum, on doit ajuster
des patrons de courbe de lumiere sur nos donnees, car l'echantillonnage avec lequel les
mesures ont ete realisees est insuÆsant pour conna^tre de maniere directe la luminosite
au maximum. De plus, bon nombre de supernov ont ete decouvertes longtemps apres
leur maximum de luminosite qui ne gure donc pas sur nos donnees.
Nous devons donc construire des patrons de courbe de lumiere de supernov de type
Ia dans nos bandes passantes a partir de donnees photometriques et spectroscopiques
publiees dans la litterature, et ajuster ces patrons sur nos donnees pour en deduire
la luminosite au maximum des supernov de type Ia que nous avons detectees. Nous
convertirons ensuite ces luminosites au maximum dans des bandes standard.





dans des bandes standard et ajuster les patrons de courbes de lumiere
standard sur ces donnees converties. En fait, ceci est beaucoup plus diÆcile a realiser
qu'il n'y para^t : la conversion dans des bandes standard de nos ux depend de la
couleur de l'objet, il faudrait donc, pour chaque point de mesure avoir des donnees
dans les deux couleurs ce qui n'est pas toujours le cas. Par ailleurs, une supernova
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est un objet qui change considerablement de couleur au cours du temps, les lois de
transformations devraient en consequence e^tre modiees en fonction de l'a^ge de la
supernova qui est a priori inconnu avant d'avoir pu ajuster une courbe de lumiere.





n'avoir a transformer vers les bandes standard que le ux au maximum de chaque
supernova.
Lors de la construction des patrons de courbe de lumiere, il faut tenir compte du
fait que, pour un objet eloigne, le ux que l'on observe dans une certaine bande n'a
pas ete emis par l'objet dans cette bande du fait du decalage vers le rouge consecutif a
l'expansion de l'Univers. Il faut donc corriger les courbes de lumiere en consequence,
c'est ce que l'on appelle la correction K. Nous tiendrons aussi compte de l'eventuelle
absorption qu'a pu subir le rayonnement emis par la supernova avant de sortir de la
galaxie ho^te et en traversant la no^tre.
Une fois la calibration photometrique realisee dans des bandes standard pour cha-
cune de nos supernov de type Ia, nous construirons le diagramme de Hubble corres-
pondant, c'est a dire que nous tracerons la magnitude apparente de nos supernov
en fonction de leur redshift. Nous pourrons ainsi mesurer M
max
 5 log (h) a partir des
donnees d'EROS2.
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est de partir de spectres de supernov de type Ia
pris a dierentes dates et de calculer explicitement le ux attendu dans nos bandes
passantes en normalisant les spectres sur le ux mesure dans une bande standard. Le
ux dans les bandes d'EROS2 est alors obtenu par l'integrale sur toutes les longueurs
d'onde du produit de la fonction de transfert de nos ltres par le spectre normalise
dans une bande standard. On a schematise le principe de ce calcul dans la gure 6.1.
Plusieurs choses vont venir compliquer ce calcul qui, en principe, est tres simple :
{ Nous allons utiliser une version lissee des courbes de lumiere de supernov bien
observees pour avoir des mesures a des dates qui correspondent aux spectres
dont nous disposons.
{ Le manque de donnees spectroscopiques va nous obliger a faire la moyenne sur
plusieurs supernov.
{ Les mesures photometriques que l'on a pour les supernov bien mesurees sont
en ux d'energie alors que les patrons de courbes de lumiere que nous voulons
fabriquer doivent e^tre en nombre de photons.













Fig. 6.1 { Calcul de transformations de couleur pour les courbes
de lumiere : On fabrique des observations synthethiques dans les
bandes d'EROS2 a partir des observations dans les autres bandes et




est a un facteur de nomalisation pres l'integrale sur notre
bande passante I
EROS
du spectre la supernova. La normalisation




et l'integrale du spectre sur la bande passante
du ltre standard I
std
.
{ Les ltres d'EROS2 vont souvent plus loin vers le rouge que les spectres dont
nous disposons. Nous allons donc prolonger ces derniers par des courbes de
Planck.
Nous disposerons ainsi de points de mesure synthetiques dans les bandes d'EROS
pour des supernov connues a partir desquels nous fabriquerons les patrons de courbes
de lumiere dans nos bandes passantes.
6.1.1 Donnees photometriques et spectroscopiques utilisees
Nous disposons de spectres de 5 supernov de type Ia mesures a des epoques (date
par rapport au maximum de luminosite dans la bande B) dierentes entre 14 jours
avant et 76 jours apres le maximum [Kim, 1998c]. Le tableau 6.2 resume les donnees
spectroscopiques concernant ces cinq supernov.
An de normaliser les lois de transformation d'une bande a l'autre, nous avons nor-
malise chaque spectre sur les donnees photometriques relatives a la supernova dont
on a le spectre. Les references de ces donnees photometriques sont indiquees dans le
tableau 6.1. Il n'existe pas de donnees photometriques publiees pour SN1992A (seules
des gures ont ete publiees, sans que l'on puisse avoir directement acces aux donnees),
ni de donnees dans la bande I pour SN1981B. Par ailleurs, les dates des points de
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SN B V R I reference
SN1981B 22 23 12 0 [Buta and Turner, 1983]
SN1989B 32 32 34 20 [Wells et al., 1994]
SN1990N 12 20 20 22 [Lira et al., 1998]
SN1992A 0 0 0 0 -
SN1994D 34 34 34 33 [Richmond et al., 1995]
Tab. 6.1 { Donnees photometriques utilisees pour la normalisation
des courbes de lumiere. On a indique combien de mesures sont
disponibles dans chacune des bandes standard B,V,R et I. On re-
marque qu'il n'y a pas de points de mesure photometriques publies
pour SN1992A.
mesure photometriques ne concident pas avec les dates des spectres dont nous dis-
posons. Enn, ces donnees sont ((brutes)) au sens ou elles ne sont pas corrigees de
l'absorption et ne sont pas exprimees en magnitudes absolues (c'est a dire rapportees
a une distance d'observation de 10 pc).
Toutes ces raisons nous ont pousses a ne pas utiliser ces mesures telles quelles
mais un ajustement de courbe de lumiere sur les donnees brutes, ce qui diminue les
uctuations. Il se trouve que ces supernov (et quelques autres) ont ete utilisees
par [Riess et al., 1996] pour fabriquer des patrons de courbes de lumiere en B,V,R
et I en tenant compte de la dierence intrinseque qui existe entre chacune de ces
supernov. Les auteurs de cet article modelisent un patron de courbe de lumiere
constitue d'un noyau commun a toutes les supernov auquel on adjoint un terme
supplementaire dependant d'un parametre intrinseque 
i
dierent pour chaque su-
pernov qui exprime le fait que les supernov de type Ia les plus brillantes sont aussi
celles qui decroissent le plus lentement. La gure 6.2 represente les courbes de lumiere
modelisees par [Riess et al., 1996] pour les cinq supernov utilisees.





SN1990N -14 200.1 840.0
SN1994D -10 450.0 714.9
SN1994D -9 348.5 714.4
SN1994D -8 377.9 857.0
SN1989B -7 298.0 790.6
SN1990N -7 298.1 773.2
SN1994D -7 372.3 719.9
SN1989B -5 192.6 790.6
SN1992A -5 170.9 807.0
SN1994D -4 362.7 1027.0
SN1989B -3 364.0 486.4
SN1994D -3 300.0 1054.9
SN1989B -2 364.0 486.5
SN1989B -1 300.1 1116.6
SN1992A -1 356.4 710.0
SN1981B 0 127.1 838.3
SN1994D 2 307.0 1013.0
SN1989B 3 345.0 700.0
SN1992A 3 356.5 711.5
SN1994D 3 443.9 701.3
SN1994D 4 439.9 701.5
SN1989B 5 345.0 701.9
SN1992A 5 162.1 807.0
SN1994D 5 439.3 701.2
SN1992A 6 339.8 812.0
SN1994D 6 440.8 699.9
SN1990N 7 391.5 988.0
SN1992A 7 356.3 711.0
SN1989B 8 345.0 845.0
SN1994D 8 440.4 701.3
SN1989B 9 345.0 700.0
SN1992A 9 170.9 779.0
SN1989B 11 345.0 700.0
Tab. 6.2 { Spectres utilises pour determiner les patrons de courbes




[Kim, 1998c]. L'epoque a la-
quelle le spectre a ete pris est comptee en jours par rapport au
maximum de luminosite dans la bande B. On a indique pour chaque





SN1992A 11 367.8 722.9
SN1994D 11 387.0 944.5
SN1989B 12 345.0 700.0
SN1994D 12 555.3 944.5
SN1989B 13 345.0 700.0
SN1994D 13 360.5 745.4
SN1989B 14 345.0 700.0
SN1990N 14 329.5 656.5
SN1994D 14 324.0 983.8
SN1989B 16 345.0 700.0
SN1992A 16 367.8 723.3
SN1994D 16 360.6 746.3
SN1981B 17 367.9 870.7
SN1989B 17 345.0 700.0
SN1990N 17 298.0 773.2
SN1992A 17 178.0 779.0
SN1989B 18 345.0 700.0
SN1994D 18 360.7 745.9
SN1989B 19 345.0 700.0
SN1981B 20 351.0 869.9
SN1994D 20 359.6 745.9
SN1992A 24 367.0 723.3
SN1994D 25 304.5 1011.7
SN1981B 26 170.9 880.7
SN1992A 28 367.0 722.9
SN1981B 35 386.6 630.7
SN1992A 37 366.5 721.4
SN1990N 38 298.1 773.2
SN1992A 46 160.0 772.9
SN1981B 49 437.1 630.7
SN1981B 58 306.7 541.7
SN1981B 64 569.0 720.4
SN1992A 76 323.0 745.8
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Fig. 6.2 { Courbes de lumiere modelisees en 4 couleurs pour les cinq
supernov utilisees : d'apres [Riess et al., 1996]. Les courbes de
lumiere sont donnees en magnitude absolue (la distances de chaque
supernova a ete calibree avec un autre indicateur de distances).
Si l'on utilise le formalisme de l'article [Riess et al., 1996], la magnitude absolue


















































L'utilisation des caracteres gras exprime le fait qu'il s'agit d'une fonction de la date
par rapport au maximum de luminosite. La courbe de lumiere des supernov est donc
construite a partir de la courbe dans la bande V a laquelle on ajoute des termes de
changement de couleur (dependant du temps) pour l'exprimer dans les autres bandes.
Le terme de correction de couleur porte l'indice
0
pour exprimer le fait que ce terme
ne tient pas compte de l'extinction due a des poussieres par exemple, qui a pour eet
un rougissement du rayonnement. On ajoute enn un terme dependant lui aussi de la
couleur et du temps qui exprime les dierences intrinseques d'une supernova a l'autre.
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Ce terme est modelise par un terme dependant du temps et de la couleur commun pour
toutes les supernov multiplie par une constante caracteristique de chaque supernova
independante du temps. Le fait d'avoir cette relation lineaire en magnitudes implique
que  est la puissance a laquelle on eleve la correction en ux. Cette modelisation
permet simplement d'exprimer d'une maniere elegante les variations que l'on observe
d'une supernova a l'autre. Dans le cadre de ce modele, chaque supernova est donc
caracterisee par une valeur de  qui reete empiriquement sa particularite par rapport
aux autres supernov. Rappelons que d'autres auteurs modelisent la particularite de
chaque supernova de type Ia par un facteur d'etirement temporel (stretch factor s),
ou encore par le nombre de magnitude dont a augmente la supernova en quinze jours
(m
15
). Dans tous les cas, il ne s'agit que d'une modelisation empirique d'un eet
qui n'est pas compris de maniere theorique.
On utilisera dans la suite non pas les points de mesure de chacune des supernov du
tableau 6.1 mais les courbes de lumiere reconstruites par [Riess et al., 1996]. Pour que
cette demarche soit correcte, il faut verier que la modelisation de [Riess et al., 1996]
est en bon accord avec les points de mesures photometriques. Pour les supernov
SN1981B, SN1989B et SN1994D, l'accord entre le modele et les mesures est excellent.
A titre d'exemple, on a represente sur la gure 6.3 les points de mesure et le modele
pour SN1989B. En revanche, l'accord est mediocre pour SN1990N (voir gure 6.4),
nous exclurons donc cette supernova dans la suite des calculs. Comme nous ne dispo-
sons que de 6 spectres pour cette supernova, le fait de l'exclure de notre echantillon
est sans consequence. Il nous est impossible de contro^ler l'accord entre le modele et
les mesures pour SN1992A puisque les points de mesure photometrique ne sont pas
publies. Cependant, [Riess et al., 1996] indiquent que cette supernova est, dans leur
echantillon, une de celles pour lesquelles leur modelisation marche le mieux
1
, on peut
donc legitimement penser que l'accord entre mesures et modele est bon pour cette
supernova et nous la conserverons donc pour la suite des calculs.
L'idee generale de la methode que nous proposons est de prolonger le travail de
[Riess et al., 1996] a nos bandes passantes, c'est a dire de determiner, pour chaque
supernova, a partir des spectres a dierentes dates, normalises par les courbes de
lumiere en B,V,R et I donnees par le modele de [Riess et al., 1996], la forme de sa




. Une fois ces courbes de lumiere obtenues,
on voudrait pouvoir se replacer dans le cadre du modele de [Riess et al., 1996] et
determiner separement les termes de couleur et de correction particuliere que l'on




















d'autre part. Nous disposerions ainsi d'un
modele de courbe de lumiere de supernova de type Ia dans nos bandes passantes,
integrant une liberte supplementaire reetant la particularite de chaque supernova
1. Cette supernova est l'une de celles pour lesquelles l'erreur estimee sur la valeur du parametre
libre  de leur modele est la plus petite.
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Fig. 6.3 { Comparaison entre le modele et les points de mesures
photometriques pour SN1989B : L'accord est excellent.
Fig. 6.4 { Comparaison entre le modele et les points de mesures pho-
tometriques pour SN1990N : L'accord n'est pas bon, on decide
donc de rejeter cette supernova de notre echantillon.
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sous la forme du parametre  du modele de [Riess et al., 1996]. Les courbes de lumiere




































Pour que cette operation soit possible, il faudrait disposer, pour chaque supernova
de points correctement echantillonnes depuis bien avant le maximum jusqu'a suÆ-
samment longtemps apres. Il faudrait en outre avoir pour chaque date des mesures
concernant plusieurs supernov pour pouvoir distinguer correctement, connaissant




pour la voie bleue) et le terme









sont calcules a partir des spectres et l'on disposera donc d'autant de
points de mesure pour chaque supernova que l'on a de spectres pour cette supernova.
Il suÆt de regarder le tableau 6.2 pour se rendre compte que l'on ne dispose pas
de suÆsamment d'information pour que cette procedure soit realisable. Non seule-
ment les dates pour lesquelles on dispose de spectres de plusieurs supernov sont
rares, mais en plus, certaines supernov ne sont representees que sur une partie du
domaine de dates qui nous interesse. On ne disposera donc, pour chaque supernova,
que de morceaux de courbe de lumiere. [Riess et al., 1996] n'ont pas ete confrontes a
ce probleme puisqu'ils disposaient, pour chacune des supernov qu'ils ont utilisees,
de courbes de lumieres observees dans les bandes photometriques qu'ils voulaient
modeliser (nous ne disposons pas de courbes de lumiere de ces supernov dans les
bandes d'EROS2 et les points que nous allons utiliser seront fabriques a partir de la
forme des spectres de ces supernov). Nous avons donc autant de points de mesure
dans les bandes d'EROS2 pour ces supernov que nous avons de spectres (c'est a
dire peu ...).
Nous calculerons donc la courbe de lumiere moyenne sur toutes les supernov uti-




. En plus de rendre le calcul realisable, cette maniere de proceder presente
l'avantage de produire un patron ((moyen)) qui sera donc valable pour toutes les su-
pernov de type Ia si on lui ajoute un parametre libre supplementaire permettant de
tenir compte des dierences intrinseques entre les supernov de type Ia.




On a represente sur la gure 6.5 un schema explicatif de la methode que l'on a
utilise. Ce schema resume les dierentes etapes qui sont decrites dans la suite.
Nous disposons des donnees suivantes :
{ courbes de lumiere pour quatre supernov: 
i
F
(t) ou F peut prendre les valeurs
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Moyenne sur les 
4 supernovae










Modèle de courbes de lumière pour les 4 supernovae [Riess et al, 1996]
Fig. 6.5 { Schema explicatif de la methode utilisee pour fabriquer les
patrons de courbes de lumiere : Les ronds noirs indiquent l'en-
droit ou l'on fait les calculs d'integrales sur les spectres (equation
6.11).
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B,V ,R et I. Ces patrons de courbes de lumiere sont exprimes en ux (nor-
malise par rapport au maximum dans la bande V ). L'indice i indique que les
courbes sont dierentes pour chacune des quatre supernov que nous utilisons :
SN1981B, SN1989B, SN1992A, et SN1994D. Ces patrons sont exprimes en ma-
gnitudes, c'est a dire en logarithme d'un ux en energie (en unites arbitraires).






{ spectres de nos quatre supernov pris a dierentes dates indiques dans le ta-
bleau 6.2. Nous avons elimine la supernova SN1990N. La normalisation des




Ces spectres sont exprimes en energie par unite de longueur d'onde. Le passage







est le nombre de photons. Pour passer a un spectre en nombre
de photons (dans une unite arbitraire), il suÆt donc de multiplier le spectre en
energie par la longueur d'onde. On notera dans la suite S les spectres en nombre
de photons et S les spectres en energie. On a la relation :
S() = S() (6.7)
On veut calculer la valeur de la courbe de lumiere a l'instant t de la supernova i
dans la bande F
EROS
en nombre de photons (c'est ce que l'on mesure sur les images).
















(t) est simplement la normalisation a donner au spectre en energie de la supernova
















On veut maintenant exprimer le ux, en nombre de photons, de la me^me supernova
observee dans la bande F
EROS
. La normalisation du spectre est la me^me puisqu'elle
ne fait que traduire la forme de la courbe de lumiere, mais cette fois, le spectre doit

















Il faut bien remarquer que le spectre est cette fois exprime en nombre de photons
pour que le ux soit lui me^me en nombre de photons. Si l'on remplace n
i
(t) par son































(t) est exprime en nombre de photons et 
i
F
(t) est un ux en energie.
On obtient ainsi, pour chaque supernova, chaque date et chaque ltre d'EROS quatre
possibilites pour calculer le ux en nombre de photons selon la bande photometrique
utilisee pour calculer la normalisation. Nous avons remarque que le resultat dierait
quelque peu selon la bande que nous avions utilises pour la normalisation. En parti-
culier, on observe une dispersion entre les dierents points d'autant plus grande que
la bande utilisee pour la normalisation des spectres est eloignee de la bande d'EROS2
dans laquelle on construit le patron. Cette constatation n'est pas surprenante, on
s'attend en eet a ce que le resultat soit d'autant meilleur que les ltres d'origine
(standard) et de destination (EROS) sont proches l'un de l'autre. En eet la forme
generale des spectres peut e^tre assez dierente d'un spectre a l'autre si ceux-ci n'ont
pas ete reduits avec une procedure parfaitement identique. Les spectres dont nous
disposons n'ont pas tous ete pris avec le me^me telescope et l'on s'attend a ce que la
forme generale (en principe une courbe de Planck) diere legerement d'un spectre a
un autre. Ceci a pour eet de rendre la normalisation que nous calculons incorrecte
si l'on s'eloigne trop du domaine de longueur d'onde ou on l'a calculee. Il semble
donc raisonnable de calculer les courbes de lumiere des supernov de type Ia dans les
bandes EROS en utilisant pour normaliser les spectres des courbes de lumiere prises
dans des bandes aussi proches que possible de la bande EROS visee. La bande B
EROS
ressemble tres fortement a la bande V standard, aussi, nous utiliserons les courbes de
lumiere en V pour normaliser les courbes en B
EROS
. Le ltre R
EROS
est a cheval sur
les bandes R et I, nous prendrons pour courbe de lumiere en R
EROS
la moyenne des
courbes obtenues avec pour normalisation des courbes de lumiere en R et I standard.
Le ltre R
EROS
va de 600 nm a environ 950 nm, cela pose un probleme
supplementaire dans la mesure ou les spectres dont nous disposons vont rarement
aussi loin vers les grandes longueurs d'ondes. Nous avons donc decide de pro-
longer les spectres n'allant pas assez loin par une forme realiste. Rappelons que
le spectre d'une supernova de type Ia est en premiere approximation celui d'un
corps noir auquel se superposent des raies en emission et en absorption elargies
par l'eet Doppler consecutif a la grande vitesse d'expansion de la photosphere.
Plusieurs etudes ont ete consacrees a la spectroscopie infrarouge des supernov de
type Ia [Meikle and Hernandez, 1999, Wheeler et al., 1998, Meikle et al., 1996], elles
montrent toutes qu'il ne semble pas y avoir de tres fortes raies en emission ou en ab-
sorption entre 800 et 1000 nm. Nous avons donc decide de prolonger les spectres trop





pour les grandes longueurs d'onde. La gure 6.6 montre le resultat de cette





a ete ajustee sur le reste du spectre.
On a represente sur la gure 6.7 les courbes B
EROS
obtenues pour les quatre super-
nov. La gure 6.8 represente la courbe en R
EROS
pour les me^mes supernov. On
6.1. Patrons de courbes de lumiere 179
Fig. 6.6 { Prolongation par une courbe de Planck du spectre de
SN1994D 9 jours avant le maximum: On a prolonge le spectre




ajustee sur le reste de la
courbe.
constate que la dispersion est tres faible en B
EROS
alors qu'elle est beaucoup plus
importante dans la bande R
EROS
. En fait on remarque que cette dispersion n'est pas
due a du bruit ou a des erreurs : les supernov ne suivent pas la me^me courbe de
lumiere. Ceci est aussi vrai en B
EROS
bien que nettement moins marque. Ce resultat
n'est pas surprenant : rappelons que nous avons utilise pour normaliser les transfor-
mations de couleurs des courbes de lumieres dierentes pour chaque supernova (qui
sont intrinsequement dierentes). Cependant, comme on l'a dit plus haut, la quantite
de donnees dans nos bandes photometriques (fabriquees a partir des spectres) pour
chaque supernova est insuÆsante pour fabriquer un patron de courbe de lumiere com-
mun avec un parametre libre (avec la modelisation introduite par [Riess et al., 1996])
qui rende compte correctement de ces dierences. Nous avons donc decide de moyen-
ner ces dierences intrinseques pour obtenir un patron moyen commun a ces quatre
supernov. Nous pourrons eventuellement reintroduire un parametre libre apres coup
(par exemple un facteur d'etirement temporel) pour tenir compte des dierences entre
les supernov sur lesquelles on ajustera ce patron (celle d'EROS2).
Les courbes de lumiere moyennes obtenues sont representees sur les gures 6.9 et
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Fig. 6.7 { Courbe B
EROS
obtenue pour les 4 supernov utilisees
Fig. 6.8 { Courbe R
EROS
obtenue pour les 4 supernov utilisees
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6.10. Les patrons de courbe de lumiere de supernov de type Ia que l'on veut realiser
se doivent d'e^tre lisses. Aussi a-t-on lisse les donnees obtenues en moyennant les
courbes de lumiere des 4 supernov avec des fonctions spline an d'obtenir des
patrons de courbe de lumiere lisses. Ces patrons sont superposes aux donnees sur les
gures 6.9 et 6.10. Au dela de la date de notre dernier spectre, on prolonge les patrons
par des courbes exponentielles decroissantes puisque l'on sait que, longtemps apres le
maximum, la forme des courbes de lumieres des supernov de type Ia est le resultat
des desintegrations radioactives des elements produits lors de l'explosion.





a partir de donnees photometriques en V,R et I concer-
nant quatre supernov proches et en utilisant la serie temporelle de leur spectres.
Il convient maintenant d'etudier la variation de la forme de la courbe de lumiere
avec le redshift, c'est-a-dire de calculer les corrections K.
6.2 Corrections K
Du fait de l'expansion de l'Univers durant le voyage de la lumiere entre la source
et l'observateur, les longueurs d'onde des photons sont decalees vers le rouge d'un
facteur (1+ z). Par consequent, lorsque l'on observe une source situee a une distance
cosmologique
2
, a travers un ltre F, la lumiere que l'on recoit n'a pas ete emise par la
source dans cette bande. Il faut donc corriger les observations de cet eet, on appelle
cette correction la correction K.
La correction K est denie comme la dierence entre la magnitude que l'on observe
m
obs
et la magnitude que l'on aurait deduite de simples considerations de distance
de luminosite, c'est a dire la magnitude qu'aurait l'objet si, malgre la distance, le















La fonction k(z) est donc simplement le rapport du ux observe et du ux a z = 0.
2. On entend par cosmologique une distance telle que l'eet de l'expansion de l'Univers domine
le mouvement de la source par rapport a nous. C'est a dire lorsque la vitesse d'expansion depasse
les vitesses particulieres typiques des galaxies qui sont de l'ordre de quelques centaines de km:s
 1
.
L'eet de l'expansion devient donc du me^me ordre de grandeur que les vitesses particulieres a partir
de z  0:01.
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Fig. 6.9 { Courbe B
EROS
moyenne : On a superpose un ajustement de ces
points obtenu avec des fonctions spline en faisant l'ajustement a
l'oeil.
Fig. 6.10 { Courbe R
EROS
moyenne : On a superpose un ajustement de ces
points obtenu avec des fonctions spline en faisant l'ajustement a
l'oeil.
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On sait que la magnitude apparente (sans correction K) est reliee a la magnitude
absolue par la relation :
m M = 5 log (D
L
) (6.14)
Mais cette distance de luminosite suppose que l'on mesure un ux d'energie, or, nous
mesurons ici un ux de photons. On a vu dans le premier chapitre que le ux d'energie













qui denit la distance de luminosite, a
0
 est la distance propre separant deux points
de l'espace-temps, c'est a dire la dierence de leurs coordonnees comobiles multipliee
par le facteur d'echelle au moment de l'observation.
L'un des deux facteurs (1+ z) provient de la dilatation temporelle que subissent les
photons, ils arrivent dans notre detecteur en moins grand nombre par unite de temps
du fait de l'expansion de l'Univers. Le second facteur (1+ z) provient de leur energie
qui a baisse d'un facteur (1 + z) du fait du decalage vers le rouge. Si l'on mesure
un ux de photons, ce dernier facteur (1 + z) ne doit pas e^tre present, le nombre de
photons est conserve malgre l'expansion de l'Univers. Si l'on veut tenir compte de ce
facteur (1 + z) tout en conservant la me^me denition pour la distance de luminosite,
il faut inclure un autre facteur (1 + z) dans la correction K pour faire dispara^tre
le facteur en trop. Il va donc falloir multiplier les ux en nombre de photons par
(1 + z) pour tenir compte de cette dierence entre distance de luminosite et ce que
l'on pourrait appeler distance de photons.




nous fournit une methode simple pour calculer les corrections K pour nos
ltres. Il suÆt simplement de refaire le me^me travail que precedemment en decalant
vers le rouge les spectres des supernov d'un facteur (1 + z). On obtient ainsi les
courbes de lumiere d'une supernova de type Ia situees a un redshift z, observee dans
nos bandes photometriques.
Pour conna^tre la forme de la courbe de lumiere (en nombre de photons) d'une
supernova observee depuis ici avec un redshift, il suÆt de savoir quels sont les photons
qui, dans le referentiel de la supernov seront selectionnes par notre ltre une fois
qu'ils seront decales vers le rouge. Il suÆt donc de decaler notre ltre vers le bleu
d'un facteur (1 + z) et de refaire le travail que nous avons fait precedemment pour
conna^tre la courbe de lumiere decalee vers le rouge. La normalisation relative des
spectres est toujours donnee par n
i

















Le facteur (1+z) qui se trouve a l'exterieur de l'integrale tient compte de la dierence
entre distance de luminosite et distance de photons. En remplacant n
i
(t) par sa valeur,



























On s'est ici place dans le referentiel dans lequel la supernova est au repos (le nombre
de photons est inchange), c'est pourquoi on multiplie la longueur d'onde a laquelle on
considere le ltre par (1 + z) : lorsqu'ils seront selectionnes par le ltre, les photons
seront decales vers le rouge et leur longueur d'onde sera (1 + z). Remarquons que
l'on retrouve ici, par une autre voie, le resultat donne par [Kim et al., 1996] pour une
correction K generalisee (c'est a dire par laquelle on passe du ux dans une bande au
ux dans une autre, ce que l'on fait ici) en nombre de photons.
Avec une procedure identique a celle decrite dans la section precedente, nous avons





valeurs du redshift. On peut se contenter d'aller jusqu'a z = 0:2 car c'est le redshift
maximum auquel on decouvre des supernov avec EROS2. Les courbes de lumiere
obtenues sont representees sur les gures 6.11 et 6.12. La normalisation globale est
arbitraire mais la normalisation relative des courbes de lumiere a dierents redshifts
traduit la correction K. Les courbes de lumiere a grand redshift sont, surtout en R
EROS





(en nombre de photons et si l'on fait abstraction des raies), par consequent, a
grand redshift, on est plus sensible (qu'a bas redshift) a la zone du spectre qui emet
le plus de photons.
Les gure 6.13 et 6.14 representent l'evolution en fonction de l'a^ge de la supernova




. Il faut considerer avec
prudence les corrections K indiquees ici pour les supernov a^gees (au dela de 40
jours apres le maximum) : en eet, c'est dans cette region que l'on a le moins de
donnees photometriques (cf. section precedente) concernant les supernov utilisees
pour calculer les formes des courbes de lumiere, il est donc tres diÆcile, avec ces
donnees de contraindre eÆcacement cette zone.
On a trace sur la gure 6.15 l'evolution en fonction du redshift de la fonction k(z)
pour une supernova au maximum de luminosite. Comme on l'a dit plus haut, il est
normal que la correction croisse avec le redshift du fait de la forme generale du spectre
des supernov.
6.3 Introduction d'un facteur d'etirement temporel dans les patrons
de courbes de lumiere
Pluto^t que d'utiliser les patrons de courbes de lumiere a dierents redshifts avec
leur normalisation relative qui traduit la correction K, nous les normaliserons tous a
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Fig. 6.11 { Courbes de lumiere en B
EROS
de supernov a dierents
redshifts : Les courbes de lumiere sont exprimees en nombre de
photons et sont normalisees par rapport au nombre de photons
recu en B
EROS
pour une supernova a z = 0. La normalisation
relative des courbes traduit donc l'eet de la correction K.
Fig. 6.12 { Courbes de lumiere en R
EROS
de supernov a dierents
redshifts : Les courbes de lumiere sont exprimees en nombre de
photons et sont normalisees par rapport au nombre de photons
recu en R
EROS
pour une supernova a z = 0. La normalisation
relative des courbes traduit donc l'eet de la correction K.
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Fig. 6.13 { Corrections K en ux de photons pour B
EROS
en fonction
de l'a^ge de la supernova :
Fig. 6.14 { Corrections K en ux de photons pour R
EROS
en fonction
de l'a^ge de la supernova :
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de z pour une supernova au maximum de luminosite : La
correction K est tres faible pour le ltre B
EROS
.
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1 au maximum de luminosite. Pour faire l'ajustement des courbes sur les mesures, il
faudra donc modier le ux maximum obtenu pour tenir compte de la correction K
comme l'indique la gure 6.15.
On a vu dans la premiere section de ce chapitre que toutes les supernov de type Ia
n'ont pas la me^me forme de courbe de lumiere. En particulier, les quatre supernov





etaient caracterisees par des valeurs dierentes du parametre  dans le cadre
de la modelisation de [Riess et al., 1996]. Comme on l'a dit plus haut, nous avons
decide de moyenner cet eet pour fabriquer nos patrons de courbes de lumiere a
cause du nombre insuÆsant de donnees. Il serait interessant de pouvoir introduire un
parametre supplementaire a nos courbes de lumiere pour tenir compte des dierences
intrinseques entre les supernov malgre le fait que l'on a noye cette dierence en
faisant la moyenne sur quatre supernov pour fabriquer les patrons de courbes de
lumiere. On peut facilement introduire un facteur d'etirement temporel dans les pa-
trons de courbes de lumiere, c'est le stretch factor utilise par les deux groupes qui
recherchent des supernov lointaines [Perlmutter et al., 1997, Schmidt et al., 1998].
Rappelons que nous avons fabrique les patrons de courbes de lumiere dans nos bandes
en utilisant les courbes de lumiere de quatre supernov en BVRI ainsi que leurs
spectres pour deduire ce que l'on aurait du^ observer en nombre de photons si on les
avait observees avec EROS2. On dispose donc des points de mesure de leurs courbes




. An de verier que le fait d'ajou-
ter un facteur d'etirement temporel comme parametre libre a nos patrons reete une





et verier que le facteur d'etirement temporel ainsi determine est bien correle
avec le parametre  de chaque supernova. En plus de montrer que le fait d'introduire
dans l'ajustement un facteur d'etirement temporel a un sens, cela valide le fait d'avoir
fait la moyenne sur les quatre supernov.
L'ajustement est realise simultanement dans les deux couleurs, an que la date du
maximum de luminosite soit la me^me dans les deux couleurs (la date 0 pour tous
les patrons correspond au maximum de luminosite dans la bande standard B). Les
parametres libres sont donc :
{ ux en B
EROS
au maximum de luminosite (non K corrige);
{ ux en R
EROS
au maximum de luminosite (non K corrige);
{ facteur d'etirement temporel en B
EROS
;
{ facteur d'etirement temporel en R
EROS
;
{ date du maximum en B.
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On a represente sur la gure 6.16 les courbes de lumiere ajustees pour les 4 super-
nov utilisees pour fabriquer les patrons de courbes de lumiere. On voit que l'ajus-
tement est de bonne qualite, ce qui n'est guere surprenant puisque les patrons on
ete fabriques a partir des points que l'on ajuste maintenant. Seule SN1981B s'ajuste
assez mal avec nos patrons, mais nous ne disposons pas de suÆsamment de points
de mesure. On voit que l'ajustement est mauvais pour cette supernova car la date du
maximum determinee par l'ajustement est egale a 3 jours alors que l'on devrait trou-
ver une valeur nulle, correspondant au maximum en B. Ce qui est interessant dans cet
ajustement, c'est pluto^t de comparer les valeurs obtenues pour le facteur d'etirement
temporel avec les valeurs de  donnees par [Riess et al., 1996]. Cette comparaison
est faite sur la gure 6.17. Si l'on exclut les mesures faites sur la supernova SN1981B




est fortement correle a la valeur de  mesuree par [Riess et al., 1996]. On trouve en
ajustant une droite sur les points de mesures (en excluant ceux de SN1981B) :
s = (1:16 0:04)+ 0:60 0:01 (6.18)
s etant le facteur d'etirement temporel. Ce point est extre^mement important puis-
qu'il montre que l'ajout du facteur d'etirement temporel comme parametre in-
trinseque a chaque supernova reete une realite physique (le parametre  mesure
par [Riess et al., 1996]) de maniere dele. On voit aussi avec cette gure qu'il est




les dierences entre les courbes de lumiere de
dierentes supernov de type Ia (donc avec celles que nous detectons) et de traduire
ces dierences dans les termes communement utilises par les autres groupes cherchant
des supernov, et ce, en depit du fait que nos ltres ne sont pas standard.
Il est clair que la correlation que l'on observe sur la gure 6.17 n'est que sur 6 points
correspondant a trois supernov dierentes. Par ailleurs, le facteur d'etirement tem-
porel que devrait avoir la courbe de lumiere de SN1981B d'apres la gure 6.17 semble
diÆcilement compatible avec les donnees photometriques dans nos bandes passantes.
Ceci montre la limitation de ce resultat qui n'est vraiment valable que dans le do-
maine de variation de  pour lequel on a des donnees en nombre suÆsant. An de
rendre ce resultat plus signicatif, il conviendrait de refaire le travail avec un plus
grand nombre de supernov en explorant un plus grand domaine de variation de ,
cependant, les donnees publiees ne sont pas tres nombreuses, ce travail est des lors dif-
cile a realiser puisqu'il necessite pour chaque supernova de donnees photometriques
et spectroscopiques nombreuses et homogenes.
6.4 Estimation de la precision sur les patrons de courbe de lumiere
Nous avons obtenu des patrons de courbes de lumiere de supernov de type Ia
dans nos bandes photometriques et nous avons montre qu'en introduisant un fac-
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sn1981b









Tmax =3.40877 +/- 0.342802
Fmax =7909.05 +/- 149.718
scale =0.727444 +/- 0.0101844









Tmax =3.40877 +/- 0.342802
Fmax =9898.68 +/- 202.379
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Tmax =-0.165512 +/- 0.184318
Fmax =12621.5 +/- 331.798
scale =0.957568 +/- 0.0338734









Tmax =-0.165512 +/- 0.184318
Fmax =10219.7 +/- 267.94
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Tmax =-0.1847 +/- 0.187407
Fmax =12308.1 +/- 159.06
scale =1.05091 +/- 0.0155695










Tmax =-0.1847 +/- 0.187407
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Tmax =-0.0336037 +/- 0.134161
Fmax =12682.9 +/- 242.559
scale =0.974212 +/- 0.0215084










Tmax =-0.0336037 +/- 0.134161
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pour fabriquer les patrons de courbes de lumiere : les points
de mesures ont ete fabriques a partir des spectres normalises les
uns par rapport aux autres par les courbes de lumiere donnees par
[Riess et al., 1996]. Notons que les ajustements sont bons excepte
pour SN1981B pour laquelle on ne dispose pas de suÆsamment de
points de mesure pour que la courbe de lumiere soit bien contrainte.
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Fig. 6.17 { Comparaison entre le facteur d'etirement temporel ob-





et le parametre  determine
par [Riess et al., 1996] : Les etoiles correspondent au facteur
d'etirement en R
EROS
et les croix a celui determine en B
EROS
.
Si l'on rejette les points concernant SN1981B pour laquelle on
a trop peu de mesures pour determiner eÆcacement le facteur
d'etirement (les deux points sur la gauche), les points s'alignent
sur une droite que l'on a superpose en tirets sur la gure.
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teur d'etirement temporel dans la forme de ces patrons, on arrive a reproduire les
dierences entre les supernov. Il convient maintenant d'estimer avec quelle precision
la forme du patron est connue, c'est a dire, a chaque date, quelle est l'incertitude que
l'on a sur la valeur du patron de courbe de lumiere. On peut estimer cette precision en
mesurant, pour chacune des quatre supernov que nous avons utilise pour fabriquer
les patrons, la dispersion de la dierence entre les points de mesure photometrique
dans les quatre bandes standard et les modeles de courbes de lumiere introduits par
[Riess et al., 1996]. On mesure ainsi l'erreur que l'on a faite sur la forme de la courbe
de lumiere de chaque supernova en prenant le modele de [Riess et al., 1996]. La dis-
persion de cette ecart au modele varie entre 10 et 15% selon la supernova et la bande
photometrique consideree. On peut attribuer cette dispersion integralement a un mau-
vais accord entre le modele de courbe de lumiere et la veritable courbe de lumiere,
les erreurs photometriques etant bien inferieures a cette dispersion (de l'ordre de
quelques pourcents). Nous adopterons une valeur prudente de 15% d'incertitude sur




. Ce qui signie que, pluto^t que d'utiliser
les patrons tels quels dans les ajustements de nos points de mesure photometriques,
nous considererons les patrons comme des ((bandes)) avec une densite de probabilite
denie en chaque point comme une gaussienne de largeur 15%.
Il semble a premiere vue que cette maniere de proceder complique considerablement
l'ajustement. En fait, il n'en est rien. Habituellement on fait l'ajustement en minimi-
sant le 
2
en fonction des parametres que l'on veut ajuster. Le 
2
est deni comme























Dans le cas qui nous interesse ici, le modele est lui me^me connu avec une certaine
incertitude 
m




) est tout sim-




































vaut 15% de la valeur du patron au point considere, on peut






Les ajustements des courbes de lumiere seront eectues de cette maniere dans la
suite. On tient ainsi compte de l'incertitude que l'on a sur la forme du patron veritable
des courbes de lumiere.
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6.5 Ajustement des donnees photometriques des supernov
d'EROS2
Revenons maintenant aux donnees d'EROS2. A partir des images de suivi pho-
tometriques faites sur le Marly, nous avons utilise la technique de photometrie decrite
dans le chapitre 5. Nous disposons de donnees photometriques pour six supernov
de type Ia, les resultats de l'ajustement sont indiques dans le tableau 6.3 Le facteur
d'etirement temporel que l'on mesure sur les courbes de lumiere contient a la fois le
veritable facteur d'etirement temporel propre a la supernova et l'eet de dilatation
des durees consecutif au decalage vers le rouge. Les facteurs d'etirement que l'on























SN1997bl 0.19 13789 1420 0:99 0:02 - - 43/8 6.18
SN1997dk 0.05 58310 6419 1:05 0:07 20891 2302 1:13 0:2 4/31 6.21
SN1997dl 0.05 47742 2398 0:99 0:05 18691 978 1:05 0:06 6/31 6.22
SN1997ed 0.152 5346 1187 1:09 0:02 - - 25/16 6.19
SN1997ee 0.166 4680 557 1:00 0:11 2411 844 0:58 0:63 4/21 6.23
nr011 0.065 71326 4859 0:96 0:13 - - 9/17 6.20





pour les supernov de type Ia d'EROS2 : Les ux
au maximum de luminosite ne sont pas K corriges et sont donnes en ADU. On
a indique le facteur d'etirement temporel dans chaque couleur. L'avant derniere
colonne indique le 
2
de l'ajustement et le nombre de degres de liberte.
Nous n'avons pas de donnees en R
EROS
pour SN1997bl et SN1997ed car elles ont
ete detectees sur le CCD numero 2 qui est defaillant en Rouge depuis le debut de
l'experience. Nous n'avons pas non plus de donnees en rouge pour nr011 qui a ete
detectee alors que la camera rouge etait en panne. Cette supernova n'a d'ailleurs
pas ete declaree oÆciellement comme telle, c'est pourquoi on l'appelle nr011 (c'est
le nom du champ dans lequel on l'a decouverte). Nous n'avons pas de conrmation
spectroscopique du type de nr011, cependant, son ux au maximum tel qu'on l'a
ajuste est tout a fait compatible avec celui d'une supernova de type Ia. Nous la
considererons donc comme telle dans la suite. Signalons que SN1997dk et SN1997dl
ont toutes les deux explose dans la me^me galaxie a 37 jours d'intervalle. EROS2 a
decouvert une autre supernova de type Ia, sn1998cj qui ne gure pas ici car elle n'a
pas pu e^tre suivie photometriquement.
La premiere constatation que l'on peut faire en observant les courbes de lumiere est
que les donnees photometriques sont tres pauvres pour la plupart des supernov. On
remarque aussi que seules deux supernov sur les six que nous presentons ici ont ete
194 6. Exploitation des courbes de lumiere d'EROS2
sn1997bl
Tmax =55.1502 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =11.1502 +/- 0.174152
Fmax =13789.1 +/- 1419.67
scale =0.841495 +/- 0.0239257
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Fig. 6.18 { Courbe de lumiere de SN1997bl : On n'a de point qu'en
B
EROS
, l'ajustement n'a donc ete fait que sur cette couleur. Les
courbes en pointilles indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron
utilise.
sn1997ed
Tmax =311.374 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =14.374 +/- 1.92835
Fmax =5345.7 +/- 1187.01
scale =0.95245 +/- 0.0156834
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Fig. 6.19 { Courbe de lumiere de SN1997ed : On n'a de point qu'en
B
EROS
, l'ajustement n'a donc ete fait que sur cette couleur. Les
courbes en pointilles indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron
utilise.
nr011
Tmax =490.562 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =633.562 +/- 10.6974
Fmax =71326.4 +/- 4859.16
scale =0.90642 +/- 0.126396
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Fig. 6.20 { Courbe de lumiere de nr011 : On n'a de point qu'en B
EROS
,
l'ajustement n'a donc ete fait que sur cette couleur. Les courbes
en pointilles indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron utilise.
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sn1997dk










Tmax =273.421 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =321.421 +/- 2.91312
Fmax =58310 +/- 6419.85
scale =1.00446 +/- 0.0659789










Tmax =273.421 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =321.421 +/- 2.91312
Fmax =20891.7 +/- 2302.01
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Fig. 6.21 { Courbe de lumiere de SN1997dk : Les courbes en pointilles
indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron utilise.
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sn1997dl










Tmax =310.446 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =358.446 +/- 0.497621
Fmax =47752.1 +/- 2397.75
scale =0.95315 +/- 0.0514479










Tmax =310.446 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =358.446 +/- 0.497621
Fmax =18691 +/- 977.831
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Fig. 6.22 { Courbe de lumiere de SN1997dl : On remarque que l'ajus-
tement n'est pas tres bon en R
EROS
, cependant, nous disposons
de suÆsamment de points au moment du maximum de lumino-
site pour que celui-ci soit bien contraint. Les courbes en pointilles
indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron utilise.
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sn1997ee










Tmax =332.811 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =23.811 +/- 1.13353
Fmax =4680.5 +/- 556.665
scale =0.860141 +/- 0.112729










Tmax =332.811 (par rapport au 01/01/97)
Tmax-Tref =23.811 +/- 1.13353
Fmax =2411.48 +/- 844.042
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Fig. 6.23 { Courbe de lumiere de SN1997ee : Le ux est tres bas en
R
EROS
, l'ajustement est donc tres peu contraint par cette couleur.
Les courbes en pointilles indiquent l'incertitude (1 ) sur le patron
utilise.
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decouvertes avant leur maximum de luminosite. Ceci est du^ a la strategie de prise de
donnees. En eet, an de minimiser le temps consacre a la recherche de supernov
(EROS2 est avant tout une experience de recherche d'eets de microlentilles gravi-
tationnelles), on utilise comme references des images qui ont servi aux precedentes
recherches. Il s'ecoule donc un temps tres long entre references et images courantes
de sorte que beaucoup des supernov detectees sont dans leur phase descendante.
L'ajustement des patrons de courbes de lumiere que nous avons fabriques est d'assez
bonne qualite, sauf pour SN1997dl en rouge. Il ne faut pas s'etonner que nos patrons
ne fonctionnent pas pour toutes les supernov car, comme on l'a vu dans la section
precedente, ils ont ete fabriques avec un petit nombre de supernov qui ne couvrent
pas un grand domaine de variations du parametre  introduit par [Riess et al., 1996].
Apres avoir obtenu les ux au maximum de nos supernov, on doit appliquer la
correction K de la maniere dont on l'a explique dans la section precedente. Une
fois la correction K realisee, on est en mesure de convertir les nombres de photons




en magnitudes dans des bandes
standard en utilisant la calibration photometrique de [Hardin, 1998]. Cette calibration
est precise a environ 0.1 magnitude, ce qui est suÆsant dans le cas present. On denit


























est le temps de pose de l'image. Les relations de passages de nos bandes pho-
































dependent du CCD considere, leurs valeurs sont tirees
de [Hardin, 1998]. Ces coeÆcients ont ete determines pour les mois d'octobre et no-
vembre 1997, nous devons donc les corriger pour tenir compte du fait que nos courbes
de lumieres sont exprimees dans le referentiel de ux de l'image de reference qui n'a
pas forcement ete prise au a l'automne 1997. Les corrections a apporter peuvent aller
jusqua 25% en ux. Ces relations de calibration font intervenir le ux dans les deux
bandes d'EROS2, on est donc confronte a un probleme pour les trois supernov pour
lesquelles on n'a pas de donnees en R
EROS
(SN1997bl, SN1997ed et nr011). Cepen-
dant, si l'on fait la supposition que ces supernov n'on pas subi d'absorption, on
peut calculer ce que devait e^tre le ux en R
EROS
car on sait quelle est la couleur d'une
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Or, on peut tirer des relations de calibation :




































On peut donc, en supposant qu'il n'y a pas d'absorption, reconstruire le ux en
R
EROS
a partir de celui que l'on mesure en B
EROS
. La relation entre les deux depend
de chaque CCD. On ajoute une incertitude supplementaire de 0.1 magnitude aux
trois supernov pour lesquelles on applique ce procede pour tenir compte de son
imprecision.
Il faut maintenant corriger des eventuels eets de l'absorption (due aux poussieres
de notre galaxie ou de la galaxie ho^te). Cette correction sera nulle par construction
pour les trois supernov dont on n'a pas de points de mesure en rouge. On sait que,
pour une supernova au maximum, on doit avoir (V  R)
maximum
= 0:046. Par ailleurs










 E(B   V ) (6.31)
(6.32)
ou E(B   V ) est l'exces de couleur caracteristique de l'absorption des poussieres.




que l'on a utilisees sont tirees de [Schlegel et al., 1998] :

V
= 3:315 et 
R
= 2:73. On peut mesurer E(B V ) sur les donnees en attribuant la
dierence de couleur que l'on observe par rapport a (V  R)
maximum
= 0:046 a l'eet
de l'absorption. On obtient ainsi :












On determine ainsi pour chacune de trois supernov pour lesquelles on a des donnees
en bleu et rouge l'absorption qu'elle a subi.
Le tableau 6.4 resume les magnitudes au maximum en V et R obtenues pour nos
six supernov de type Ia apres correction K et correction de l'absorption.
Nous avons maintenant toutes les grandeurs physiques dont nous avons besoin pour
((faire de la cosmologie)) avec les donnees des six supernov de type Ia d'EROS2. La
magnitude apparente des supernov est reliee a leur decalage le rouge par la relation
magnitude-redshift (voir chapitre 1 equations 1.57 et 1.58) qui s'ecrit :
V =M
max





) z +    (6.34)
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SN z V R
SN1997bl 0.19 19:1 0:5 19:1 0:5
SN1997dk 0.05 18:5 0:4 18:4 0:4
SN1997dl 0.05 18:3 0:3 18:3 0:2
SN1997ed 0.152 20:4 0:8 20:3 0:7
SN1997ee 0.166 19:5 0:8 19:4 0:7
nr011 0.065 17:4 0:3 17:4 0:3
Tab. 6.4 { Magnitudes en V et R obtenues pour les six supernov de type Ia :
Les magnitudes sont K corrigees et l'absorption a ete prise en compte.
c etant la vitesse de la lumiere en km:s
 1
. V est la magnitude apparente de la su-
pernova dans la bande V et M
max
(V ) sa magnitude absolue au maximum de lumi-
nosite dans la bande V. Rappelons que q
Æ
est le parametre de deceleration qui est
relie a la densite de matiere 
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correspond a un Univers plat sans
constante cosmologique.
Fig. 6.24 { Diagramme de Hubble obtenu avec les supernov de
type Ia d'EROS2 : La courbe en traits pleins est la relation
magnitude-redshift pour une magnitude absolue des supernov












dans la suite (cela ne porte pas a consequence puisque a bas redshift les
courbes correspondant aux diverses valeurs possibles de q
Æ
sont confondues). Puisque
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l'on conna^t le redshift et la magnitude apparente de nos supernov, on peut ajuster
la valeur de M   5 log (h) sur nos donnees. On ne peut determiner independamment
M
max
(V ) et h qui sont deux parametres completement degeneres dans le cadre de ce
genre de mesure. Un ajustement par la methode du 
2
donne la valeur suivante :
M
max
(V ) =  18:2 0:4 + 5 log (h) (6.35)
Les erreurs etant calculees a partir de l'ajustement, c'est a dire sans ajouter
d'eventuelles erreurs systematiques. Le diagramme de Hubble correspondant est
represente sur la gure 6.24. Le 
2
pour cette valeur de la magnitude absolue est
de 26.6 pour 5 degres de liberte. Cette valeur excessive indique, si l'on suppose que
les erreurs sont correctement estimees, qu'il y a un eet systematique.
La valeur que l'on obtient ici est compatible avec celle qu'obtient
[Hamuy et al., 1996a] avec 29 supernov de type Ia. L'erreur indiquee par
[Hamuy et al., 1996a] est en fait la dispersion de la magnitude absolue mesuree a
partir du redshift et de la magnitude apparente pour chacune des supernov de son
echantillon. Dans notre echantillon de 6 supernov, la dispersion de la magnitude
absolue est de 1 magnitude.
Si l'on utilise les valeurs de la magnitude absolue determinee independamment de la
constante de Hubble par d'autres groupes (avec une calibration de la distance obtenue
avec les cepheides par exemple), on peut exprimer ce resultat en terme de valeur de
la constante de Hubble. Ainsi, [Hamuy et al., 1996c] ont determine, en calibrant les
distances des galaxies avec des cepheides (voir chapitre 2 gure 2.13), la magnitude ab-
solue de 4 supernov de type Ia. La valeur obtenue estM
max
(B) =  19:280:1. Ils en









(V )  5 log (h), mais, puisque les supernov ont, au maximum de lu-
minosite une couleur B   V = 0, on peut utiliser la valeur de [Hamuy et al., 1996c]
pour mesurer la constante de Hubble avec notre echantillon. La valeur obtenue est :
H
Æ





Il est clair que cela ne constitue pas une veritable mesure de la constante de Hubble
dans la mesure ou nous n'avons pas calibre les distances de nos propres supernov
avec une autre methode.
Le fait que la dispersion sur la magnitude absolue de nos supernov soit bien plus
grande que l'erreur sur la valeur ajustee par la methode du 
2
et que la valeur du

2
par degre de liberte soit trop elevee nous pousse a penser que notre dispersion
n'est pas uniquement statistique et qu'elle est due a un eet systematique. On a
vu plus haut que toutes les supernov ne sont pas identiques, on sait en particulier
qu'il existe une relation entre la magnitude absolue et la vitesse de decroissance de




. Ces correlations sont cependant diÆciles a mettre en
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evidence et necessite un tres large echantillon de supernov mesurees avec une tres
bonne precision photometrique. Il n'est donc pas surprenant que cet eet ne soit pas
visible dans nos donnees. Rappellons en eet que la magnitude au maximum de nos
supernov n'est pas mesuree directement sur des points de mesure mais extrapolee
a partir de points souvent situes longtemps apres le maximum de luminosite. On
s'attend a ce que cette methode soit sujette a des eets systematiques que nous ne
pourrons evaluer avec precision qu'en detectant plus de supernov avant le maximum
de luminosite et en les suivant sur une longue preriode (ce qui n'est le cas d'aucune
des supernov utilisees pour ce travail). Par ailleurs, la precision de la calibration





) est elle aussi insuÆsante pour que nous ayons la sensibilite
suÆsante pour detecter un tel eet.
Par consequent, si une partie de la dispersion excessive de nos points de mesure
autour du diagramme de Hubble represente sur la gure 6.24 qui est responsable du
mauvais 
2
par degres de liberte est probablement du au fait que toutes nos supernov
n'ont pas la me^me luminosite intrinseque, l'eet dominant est une systematique de
mesure : nous n'avons pas assez de points et la calibration est trop peu precise.
6.6 Conclusions
Le fait d'avoir des donnees photometriques dans des bandes non standard est
indeniablement un gros desavantage pour utiliser les supernov d'EROS2 dans le but
de standardiser l'objet supernova. Nous avons montre qu'il est cependant possible de
fabriquer des patrons de courbes de lumiere dans nos bandes photometriques et ainsi
d'ajuster nos courbes de lumiere. Les resultats obtenus sont tout a fait satisfaisants,
on est en eet capable de reconstruire la magnitude au maximum de nos supernov
de maniere relativement precise compte tenu de la pauvrete des donnees. Le dia-
gramme de Hubble obtenu est en bon accord avec les resultats des autres groupes,
bien que la dispersion de nos supernov soit plus importante. Si une partie de cette
dispersion a certainement pour origine une dierence de magnitude absolue entre les
supernov de type Ia, nos donnees sont trop clairsemees et trop peu precises pour
pouvoir mettre en evidence une relation entre la magnitude absolue et la vitesse de
decroissance des supernov de notre echantillon (cette derniere etant mesuree par un
facteur d'etirement temporel). Si les futures supernov d'EROS2 sont suivies dans de
meilleures conditions que celles qui ont ete utilisees pour ce travail, il sera possible de
determiner separement la magnitude au maximum et le facteur d'etirement et ainsi




EALISATION D'UN PROGRAMME DE RECHERCHE DE
SUPERNOVAE
7.1 Principe du programme
La detection de supernov, de me^me que leur photometrie, est basee sur la com-
paraison d'images prises a des dates dierentes. On a une image de reference d'une
part et une image courante d'autre part prise un certain temps apres la reference. On
recherche les supernov sur la soustraction entre l'image courante et la reference. On
s'attend donc a observer en positif sur l'image soustraite les objets dont la luminosite
s'est accrue entre la reference et l'image courante et en negatif les objets dont la
luminosite a baisse. En fait, on ne recherche que les objets apparaissant positivement
puisque l'on est surtout interesse par les supernov montantes dont on peut exploiter
la courbe de lumiere et ainsi mesurer la magnitude au maximum de luminosite.
Le programme de recherche de supernov est constitue de deux blocs, le premier
realise la soustraction des images courantes et des references tandis que le second
recherche les candidats sur la soustraction et isole parmi eux les supernov poten-
tielles que l'on appellera dans la suite les candidats supernova. Parmi ces candidats,
on trouve essentiellement des rayons cosmiques, des asterodes, des residus de mau-
vaise soustraction, des etoiles variables, quelques galaxies a noyau actif et, de temps
en temps une vraie supernova.
7.1.1 La realisation de la soustraction
An de s'aranchir des asterodes et des rayons cosmiques, nous avons decide pour
la campagne de l'INT de prendre, pour chaque champ, deux images avec un intervalle
de temps d'environ 30 minutes. Les rayons cosmiques ne se trouvent que sur l'une
des deux images et les asterodes n'ont pas exactement la me^me position sur les deux
images. Il y a deux ((familles)) d'asterodes. Les premiers font partie de la ceinture
d'asterodes situee entre Mars et Jupiter a une distance moyenne de 3 UA
1
. Les
seconds sont dans la ceinture de Kuiper qui est situee au dela de Neptune a une
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distance d'environ 50 UA. La vitesse des asterodes par rapport au Soleil est beaucoup
plus faible que la no^tre puisqu'ils sont a une plus grande distance du Soleil (les lois de




). Leur vitesse par rapport a nous est donc sensiblement egale
a celle de la Terre par rapport au Soleil (30km:s
 1
). Les asterodes proches ont donc
un mouvement apparent sur le ciel bien plus rapide que les lointains. Typiquement
les asterodes de la ceinture de Kuiper se deplacent de 0:05
00
par minute alors que
les plus proches se deplacent de 1
00
par minute. En 30 minutes, les asterodes proches
se deplacent donc considerablement, ils ne sont pas associes sur les deux images et
ne sont donc pas consideres comme des candidats. Les asterodes de la ceinture de
Kuiper se deplacent de 1 a 2
00
, ce qui suÆt pour detecter un mouvement et donc a les
rejeter.
Un procede similaire est utilise pour la recherche de supernov d'EROS2 pour se
debarasser des rayons cosmiques et, dans une moindre mesure des asterodes. Chaque
image est constituee de deux poses fractionnees prises successivement sans depointage
du telescope. L'avantage est que l'on peut sommer directement ces deux images sans
avoir a faire de recalage geometrique, les etoiles ayant exactement la me^me position
sur les deux images puisque le telescope n'a pas ete depointe. L'inconvenient ma-
jeur de cette maniere de proceder est qu'un temps de cinq minutes separe les deux
poses, ce qui correspond a un deplacement a peine visible pour les asterodes de la
ceinture de Kuiper. Il est donc tres diÆcile de les rejeter eÆcacement (cette methode
permet en revanche de rejeter les rayons cosmiques, la technique est decrite dans le
chapitre 4). C'est pourquoi nous avons prefere separer de 30 minutes les deux poses
pour la campagne a l'INT, cela nous obligeant a les considerer comme deux images
dierentes. Au lieu de n'avoir qu'une seule image courante, nous avons donc deux
images courantes. On realise donc trois soustractions sur lesquelles on detectera les
candidats. Nous adopterons les notations suivantes :
{ Ref : image de reference ;
{ Cour1 : image courante numero 1 ;
{ Cour2 : image courante numero 2 ;
{ Cour : image courante composite, Cour = Cour1 + Cour2;
{ Sub1 : image soustraite numero 1, Sub1 = Cour1 - Ref ;
{ Sub2 : image soustraite numero 2, Sub2 = Cour2 - Ref ;
{ Sub : image soustraite nale, Sub = Cour - 2Ref;
Avant de commencer la soustraction, on reduit les images pour s'aranchir des ef-
fets instrumentaux. On dispose pour chacune des images courantes et pour l'image
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de reference d'un chier catalogue qui contient la liste de tous les objets presents
sur l'image avec leurs coordonnees, leur ux et des parametres de forme approxima-
tifs. Ce catalogue est realise par le programme SExtractor [Bertin and Arnouts, 1996,
Bertin, 1996]. Ce programme donne aussi pour chaque objet un parametre, appele
CLASS-STAR, qui indique s'il s'agit pluto^t d'une galaxie ou d'une etoile. La separation
entre etoiles et galaxies est realisee avec un reseau de neurones qui a ete entra^ne
avec des images de synthese dans une gamme de seeing couvrant largement ce que
l'on attend dans la plupart des telescopes. Le parametre CLASS-STAR vaut entre 0
(galaxie) et 1 (etoile). Le reseau de neurones est tres performant pour les objets
brillants, mais pour les objets faibles, la CLASS-STAR vaut pluto^t 0.5, ce qui signie
que l'identication est ambigue.
Il arrive que le fond de ciel presente un fort gradient sur les images, cela peut e^tre
du^ a la Lune ou bien simplement au vignettage des CCD. Il faut donc s'aranchir de
ce gradient an que le fond de ciel soit parfaitement plat. On determine le gradient
du fond de ciel avec un ltre passe bas et on le soustrait a l'image. On met aussi le
fond de ciel a zero an de simplier les etapes suivantes. La carte du fond de ciel que
l'on soustrait a l'image est realisee par SExtractor.
Les images sont codees sur un 16 bits de sorte que le ux des pixels est compris
entre 0 et 65535 en ADU, on convertit le nombre d'ADU en nombre de photons en le






ou G est le gain de la camera CCD. On convertit les images en nombre de photons
pour pouvoir facilement calculer le bruit de photons par la suite.
Le programme de soustraction consiste en la serie d'operations suivantes :
{ calcul et realisation de la transformation geometrique pour aligner les images
les unes par rapport aux autres;
{ calcul des noyaux de convolution a appliquer aux images pour les ramener au
me^me seeing et realisation de la convolution sur chaque image;
{ calcul et realisation des transformations photometriques a appliquer aux images
pour les mettre toutes dans le me^me referentiel de ux. On corrige ainsi de
l'absorption qui peut e^tre dierente pour chacune des images et d'un eventuel
changement de temps de pose.
{ Realisation des soustractions.
Au cours de chacune de ces etapes, on cherche a degrader le moins possible le rapport
signal/bruit an que celui-ci soit le meilleur possible sur les images soustraites. La
plupart des methodes utilisees pour realiser ces dierentes etapes sont decrites en
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details dans le chapitre 5 qui est consacre a la photometrie : les techniques employees
sont souvent parfaitement identiques.
Transformation geometrique
On commence par choisir l'image sur laquelle on va aligner toutes les autres. On
prend l'image dont le seeing (calcule avec les parametres de forme approximatifs de
SExtractor) est le moins bon. En eet, la transformation geometrique consiste en
une repixellisation de l'image qui melange chaque pixel avec ses voisins. Cette trans-
formation degrade legerement le seeing. Il vaut mieux eviter de degrader davantage
une image deja mauvaise puisque de toute maniere, l'etape de convolution ramene le
seeing de toutes les images a celui de la plus mauvaise.
On calcule la transformation geometrique pour chaque image en comparant les
positions des etoiles entre l'image source et l'image de destination. Il faut que ces
positions soient connues avec precision (meilleure que 0.1 pixel). La position des
galaxies est peu precise car leur forme n'est pas facilement modelisable, on ne les
utilise donc pas pour calculer la transformation geometrique. Il faut aussi rejeter les
etoiles faibles qui sont dominees par le bruit de photons. On selectionne donc les
objets les plus brillants dont la CLASS-STAR est la plus proche de 1 (on coupe a 0.9)
et qui se trouvent sur toutes les images. SExtractor mesure la position des objets
avec une precision de 0.2 pixel qui est insuÆsante pour determiner correctement la
transformation geometrique. Pour ameliorer la determination de cette position, on
ajuste sur chacune d'entre elles une PSF, modelisee par une gaussienne integree a
deux dimensions. On obtient ainsi une precision sur la position des etoiles brillantes
de l'ordre de 0.05 pixel. Parmi les etoiles pour lesquelles l'ajustement a converge, on
applique un ltre median sur les parametres de forme pour rejeter les objets dont la
forme n'est pas representative de celle des etoiles de l'image.
A l'issue de ces coupures on dispose typiquement d'une centaine d'etoiles conve-
nables (sur un CCD de l'INT), ce qui est amplement suÆsant pour calculer la trans-
formation geometrique. La methode employee pour ce calcul est decrite dans la section
5.3.
Alignement au me^me seeing
Les images ayant ete prises a des instants dierents (trente minutes entre les deux
courantes et une quinzaine de jours entre les courantes et l'image de reference), elles
n'ont aucune raison d'avoir le me^me seeing. Il faut donc, avant de les soustraire les
ramener au me^me seeing. L'ideal serait de deconvoluer les images de l'eet de la
turbulence atmospherique et de l'optique du telescope an de toutes les ramener a
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un seeing ideal. Malheureusement ceci n'est pas possible en pratique, les methodes
de deconvolution necessitent d'une part une grande quantite de temps de calcul
(la detection des supernov doit se faire en-ligne an de commencer le suivi pho-
tometrique le plus to^t possible) et ne sont d'autre part vraiment realisables que sur
des objets pour lesquels le rapport signal/bruit est excellent. Nous cherchons ici des
objets faibles dont la plupart seront en limite de detection puisque le nombre de su-
pernov augmente comme le cube de la profondeur de l'image. Il est par consequent
illusoire de deconvoluer les images pour y rechercher des supernov.
On ramene les images au me^me seeing en les degradant vers la plus petite PSF
que l'on puisse atteindre par convolution de maniere a ce que toutes les etoiles soient
rondes a l'issue de cette etape (cela facilite la photometrie et permet de calculer
analytiquement le noyau de convolution). La maniere dont on determine le noyau
de convolution pour chacune des images est decrite dans la section 5.4. Ce noyau
est calcule a partir des parametres de forme des etoiles modelisees par des gaus-
siennes integrees. On utilise les etoiles qui ont servi pour calculer la transformation
geometrique apres avoir recalcule les parametres de forme de ces etoiles car, comme
on l'a indique, la transformation geometrique degrade legerement le seeing.
Une fois le noyau de convolution determine, on realise la convolution en faisant
glisser sur l'image un ltre 
i;j
qui contient une image du noyau de convolution
(normalise a 1 et dont la taille (2N +1) (2N +1) est assez grande pour que les 
i;j
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Ajoutons que la convolution (de me^me que la repixellisation lors de la transformation
geometrique), en melangeant les pixels, melange aussi le bruit qui devient alors correle
d'un pixel a l'autre. Ce point est discute en detail dans la section 5.4.4.
L'alignement photometrique
L'absorption etant dierente pour chacune des images (et le temps de pose ayant pu
changer, an d'ameliorer le rapport signal/bruit si les conditions meteorologiques ont
change par exemple), on doit, avant de soustraire, remettre toutes les images dans le
me^me systeme de ux, c'est a dire qu'une ADU doit correspondre au me^me nombre
de photons emis par la source sur chacune des images.
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a est le coeÆcient photometrique qui tient compte de l'absorption et du changement
de temps de pose et b tient compte du changement de fond de ciel (du^ en particulier
a la Lune).
Diverses methodes pour calculer cette transformation photometrique sont decrites
dans la section 5.5. Cependant, la seule qui soit applicable dans le cas qui nous
concerne ici est la methode basee sur le ux des etoiles (section 5.5.1). En eet, les
autres methodes, developpees pour une photometrie precise, calculent la transforma-
tion photometrique localement sur un petit nombre de pixels voisins de la zone ou se
trouve une supernova. Ces methodes sont inapplicables pour une image complete en
raison du trop grand nombre de pixels qui devraient e^tre consideres (un CCD de l'INT
contient 8 millions de pixels ...). La methode des etoiles consiste a ajuster la loi 7.3 non
pas sur la valeur des pixels des images mais sur le ux des etoiles les plus brillantes
(celles que l'on a selectionnees pour calculer la transformation geometrique). Puisque
l'on utilise le ux des etoiles (sans l'eventuel fond de ciel), on ne peut pas contraindre
le parametre b avec cette methode. De toute maniere, on a retire le fond de ciel avant
de debuter la soustraction et b est donc forcement nul. Les incertitudes sur le ux
des etoiles etant du me^me ordre de grandeur sur les deux images, on ne peut pas
realiser l'ajustement avec une methode de 
2
classique, qui suppose que les incerti-
tudes sont negligeables sur l'une des deux variables. On utilise donc une methode qui
tient compte des incertitudes dans les deux directions en minimisant la distance a la
droite a ajuster ponderee par l'erreur sur chacune des directions [York, 1966]. Cette
methode est detaillee dans la section 5.5.3.
Realisation des soustractions
Toutes les images sont maintenant dans le me^me referentiel geometrique, dans le
me^me syteme photometrique et ont le me^me seeing, il suÆt alors de faire les sous-
tractions. Sur Sub1 on obtient les objets apparus sur l'image Cour1, sur Sub2 ceux
qui sont apparus sur Cour2. Les asterodes n'ont pas exactement la me^me position
sur ces deux soustractions. On somme les deux images courantes pour obtenir Cour
a laquelle on soustrait la reference Ref multipliee par deux (puisqu'on ne dispose que
d'une seule image de reference), le resultat est l'image soustraite nale Sub.
7.1.2 La selection des candidats
On utilise a nouveau SExtractor pour detecter les objets sur les images sous-
traites. L'image soustraite nale Sub est celle sur laquelle le rapport signal/bruit
est le meilleur, c'est donc sur elle que l'on realise la detection de sources. Comme on
veut detecter le plus grand nombre d'objets possibles, on met a ce niveau un seuil
de detection tres bas. SExtractor fournit alors trois catalogues, tous les objets etant
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detectes sur l'image Sub et mesures sur chacune des images soustraites Sub1, Sub2
et Sub. On a ainsi exactement les me^mes objets dans les trois catalogues, ce qui faci-
lite grandement les choses. Les objets presents sur Sub et absents sur l'une des autres
ont simplement un ux compatible avec zero dans le catalogue de l'image ou ils sont
absents. L'intere^t de disposer de ces trois catalogues est justement de rejeter les objets
qui ne sont presents que sur l'une des deux images courantes ou bien qui ont bouge
entre les deux.
Apres cette operation, on dispose ainsi pour chaque champ d'une liste de candi-
dats potentiels (dont la plupart sont des uctuations statistiques puisque le seuil de
detection est tres bas). On va ensuite calculer des quantites caracteristiques pour cha-
cun de ces candidats sur lesquelles on va faire des coupures an de se debarrasser des
artefacts. Avant de calculer ces quantites (que l'on appellera dans la suite les scores
de chaque candidat), on procede a une premiere coupure qui consiste a eliminer les
candidats qui sont trop proches d'etoiles saturees ou de defauts du CCD presents sur
la reference ou sur l'une des images courantes (le seuil en distance est xe a 15 pixels).
A l'issue de cette premiere coupure, il reste environ 800 candidats par CCD (pour la
camera grand champ de l'INT).
Comme la campagne de recherche de supernov de l'INT est integree dans la re-
cherches de supernov du Supernova Cosmology Project [Perlmutter et al., 1997], il
etait capital de pouvoir comparer les resultats de cette campagne avec ceux de ce
groupe. Nous avons donc decide d'utiliser le programme de selection de candidats
du Supernova Cosmology Project. Ce programme ne detecte pas lui me^me les candi-
dats, il permet seulement de les classer et de les visualiser de maniere interactive en
realisant des coupures (modiables interactivement) sur un certain nombre de scores
relatifs a chaque candidat d'une liste qui lui est fournie. Mon programme de detection
detecte donc les candidats avec un seuil tres bas (c'est en quelque sorte un trigger de
premier niveau) et mesure pour chacun d'eux les scores dont a besoin le programme
de selection. Les coupures sur les scores sont donc realisees par le programme de
selection et nous avons utilise comme valeur de coupures celles qui sont generalement
utilisees par le Supernova Cosmology Project.
Les scores qui sont calcules par mon programme et qui sont fournis au programme
de selection des candidats pour subir des coupures sont les suivants :
Rapport Signal/Bruit
On calcule le rapport signal/bruit du candidat, le ux etant integre dans une ou-
verture circulaire dont le rayon est une FWHM (Full Width at Half Maximum). Le
choix de ce rayon est motive par le fait que pour une etoile modelisee par une gaus-
sienne, c'est avec une photometrie d'ouverture d'1 FWHM de rayon que le rapport
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signal/bruit est le meilleur (voir gure 5.19).









Le bruit doit tenir compte du fait qu'il s'agit d'une image qui est la soustraction
de deux images. Il doit donc e^tre la somme quadratique des bruits dans l'ouverture
sur l'image courante sommee Cour et sur l'image de reference Ref. Ces bruits doivent
tenir compte non seulement du fond de ciel, mais aussi du ux eventuel d'un objet
se trouvant a cette position (une uctuation sur l'image soustraite n'est pas aussi
signicative si elle a lieu a l'interieur d'un objet brillant que si elle a lieu sur le fond
de ciel). Le nombre de photons obeit a une statistique de Poisson, qui, pour un grand
nombre de photons revient a une gaussienne dont l'ecart-type vaut la racine carree du
nombre de photons. La racine carree du ux dans un pixel est donc un bon estimateur
de l'erreur sur le ux dans ce pixel.
Si l'on neglige la correlation du bruit entre les pixels resultant de la convolution et
du recalage geometrique, l'erreur sur le ux integre dans une ouverture est donc la










le facteur 4 provient de ce que l'on multiplie par deux la reference, ce qui multiplie
aussi par deux le bruit.
Le rapport signal/bruit sur l'image soustraite nale n'est pas le seul a e^tre
interessant, on calcule donc aussi le rapport signal/bruit sur chacune des images





































Le rapport signal/bruit sur l'image soustraite totale (S=B(Sub)) est forcement le
meilleur puisque c'est l'image la plus profonde. La coupure ne doit donc pas e^tre
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la me^me pour ces trois scores. Les valeurs des coupures utilisees par le Supernova
Cosmology Project sont :
{ S=B(Sub) > 3:5 de facon a ce que les candidats ne soient pas des uctuations
statistiques avec une probabilite plus grande que 0:00047;
{ S=B(Sub1) > 2:5 et S=B(Sub2) > 2:5 an de s'assurer que le candidat est
present de maniere signicative sur les deux images courantes. On elimine ainsi
les rayons cosmiques, les asterodes rapides (ceux qui sont situes entre Mars et
Jupiter, pour lesquels ont attend un deplacement de 30
00
en 30 minutes) et les
uctuations statistiques les plus importantes qui ont une tres faible probabilite
d'e^tre au me^me endroit sur les deux images courantes.
Augmentation
On calcule aussi la quantite (en pourcents) dont le ux dans l'ouverture a change
entre l'image de reference Ref et l'image courante sommee Cour. L'augmentation est









La coupure utilisee par le Supernova Cosmology Project est :
Augmentation > 15% (7.10)
Cette coupure peut sembler quelque peu choquante dans la mesure ou l'on coupe
les supernov tres jeunes me^me si elles sont proches. C'est cependant une coupure
tres eÆcace pour rejeter les artefacts de soustraction (lorsque la soustraction est de
mauvaise qualite, une petite fraction du ux des objets reste sur la soustraction).
Mouvement propre
Puisque l'on a deux images courantes separees d'environ une demi-heure, on realise
une coupure sur la dierence de position du candidat entre les deux poses, les positions
etant mesurees sur les images Sub1 et Sub2 (la precision est de l'ordre de 0.2 pixel
pour ces objets faibles). Idealement, un objet hors du systeme solaire (supernova ou
etoile variable) ne devrait pas avoir bouge du tout. Cependant, nous laissons cette
coupure assez la^che (environ 2 pixels, c'est a dire 0:6
00
sachant que les asterodes lent
de la ceinture de Kuiper se deplacent de 1 a 2
00
en 30 minutes) en la considerant pluto^t
comme une indication sur la qualite du candidat.
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Decision nale sur le statut des candidats
Les scores dont on dispose pour chacun des candidats detectes par SExtractor et
non rejetes pour des raisons de proximite avec une etoile saturee ou une zone abimee






Les resultats sont stockes de sorte qu'ils peuvent e^tre lus par le programme de selection
des candidats realise dans le cadre de la recherche de supernov lointaines de Berkeley
(Supernova Cosmology Project [Perlmutter et al., 1997]). Ce programme, realise avec
IDL permet, en apliquant des coupures sur les scores des candidats de realiser une
selection de second niveau objective de maniere interactive et eÆcace (on passe d'en-
viron 800 candidats a une cinquantaine). L'etape suivante est l'analyse des candidats
restant. Le programme de selection permet de visualiser une image de chaque candi-
dat ainsi que ses scores (voir gure 7.1) et ainsi de rejeter les artefacts de mauvaises
soustractions, les etoiles variables et autres mauvais candidats. Il est tres diÆcile de
se debarrasser des faux candidats que sont les noyaux actifs de galaxies, ils sont donc
souvent selectionnes comme supernov potentielles. Leur ressemblance avec une su-
pernova explosant dans le centre d'une galaxie est en eet parfaite. On les rejette
cependant aisement une fois que l'on en a pris un spectre. Pour 10 vraies supernov,
il y a typiquement 1 noyau actif de galaxie, ce n'est donc pas un bruit dominant.
Cette derniere etape de selection est beaucoup moins objective que les autres, mais
elle est helas inevitable.
7.2 Monte-Carlo - eÆcacite du programme de detection
L'eÆcacite de ce programme de soustraction a ete testee avec le programme de
Monte-Carlo du Supernova Cosmology Project [Pain et al., 1997]. Ce programme en-
gendre de fausses supernov (environ 250) sur les images reelles avec une distribu-
tion uniforme entre la magnitude 20 et la magnitude 27 sur les galaxies du champ.
La forme de la PSF utilisee pour les supernov simulees est determinee a partir des
etoiles brillantes de l'image. La position des chaque supernova simulee par rapport
a sa galaxie ho^te est tiree aleatoirement avec une distribution gaussienne autour du
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Fig. 7.1 { Copie d'ecran du programme de selection des candi-
dats du Supernova Cosmology Project : De gauche a droite
et de bas en haut, les vignettes sont : Cour1, Cour2, Cour, Ref,
Sub1, Sub2, Sub, -Sub. L'image est en negatif de sorte qu'un pixel
sombre a un grand ux. Les parametres indiques en bas a gauche
sont les scores que l'on a decrits (APERTURE SIG = S=B(Sub),
PERC. INCREASE = Augmentation, NEW1 SIG = S=B(Sub1), NEW2
SIG = S=B(Sub2), DSUB1SUB2 = Mouvement propre). D'autre pa-
rametres sont indiques sur lesquels on ne fait pas de coupure mais
qui aident a rejeter les mauvais candidats : qualite locale de la sous-
traction, parametres de forme du candidat, distance au plus proche
voisin (galaxie ho^te) ...
Ce programme utilise les images non convoluees, aussi une convo-
lution approximative est realisees sur les vignettes autour de chaque
candidat. On le voit sur les zones lissees qui appara^ssent sur les
images de Cour2 et Sub2.
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centre de la galaxie ho^te, la largeur de la gaussienne etant determinee par celle de la
galaxie ho^te. Une fois les fausses supernov ajoutees sur les vraies images, il ne reste
qu'a realiser alors la soustraction et calculer les scores de chaque candidat avec les
me^mes procedures que pour une vraie recherche de supernov.
L'eÆcacite de detection du programme est alors denie comme le rapport entre le
nombre de supernov simulees qui passent eectivement les coupures et le nombre
total de supernov simulees. Cette eÆcacite de detection va varier d'un champ a
un autre et va dependre, pour un champ donne de plusieurs parametres. Le principal
parametre dont depend l'eÆcacite est la magnitude de la supernova. On detecte moins
facilement les supernov faibles car elles sortent moins du bruit. On s'attend aussi
a ce que l'eÆcacite de detection depende du contraste entre la supernova et le fond
sur lequel elle repose. Le rapport signal/bruit d'une supernova va e^tre moins bon (a
ux xe) si elle se trouve proche du centre d'une galaxie que si elle est sur le bord de
cette galaxie. On s'attend donc nalement a ce que l'eÆcacite depende de la distance
au centre de la galaxie et chute lorsque l'on s'approche du centre.
Si les supernov sont decouvertes dans des galaxies lointaines alors que la simulation
est realisee sur les galaxies de tout le volume sonde, le resultat du Monte-Carlo va
e^tre biaise par le fait que l'eÆcacite chute sur les zones brillantes de l'image, qui sont,
a premiere vue d'autant plus brillantes et etendues pour les galaxies proches. On va
montrer que ceci est inexact et que la simulation n'est pas biaisee par les galaxies
proches.
La brillance de surface d'une galaxie est independante de la distance qui nous en
separe. En eet, puisque elle est denie comme le ux recu en provenance d'un objet
par unite d'angle solide, la variation en 1=d
2
du ux est compensee par la variation
en d
2
du nombre de sources emissives dans la suface sous-tendue par un certain angle
solide
2
. La brillance de surface est donc identique pour les galaxies proches et pour les
galaxies lointaines
3
. Par consequent le contraste de luminosite entre une supernova
d'une magnitude apparente donne et sa galaxie ho^te est independant de la distance,
ce qui signie que l'eÆcacite de detection ne sera pas moins bonne sur les galaxies
proches que sur les galaxies lointaines.
De toute maniere, par un simple eet de volume, les galaxies proches sont tres
peu nombreuses sur nos images et l'on y voit essentiellement des galaxies de faible
luminosite, c'est a dire lointaines (gure 7.2). Par consequent, me^me s'il existait un
biais donnant une mauvaise eÆcacite de detection pour les galaxies proches, ce biais
2. La brillance de surface n'a bien de sens que pour les objets etendus comme les galaxies qui
sont constitues de nombreuses sources non resolues. Pour une etoile individuelle resolue, seul le ux
a une signication.
3. En fait la brillance de surface varie d'une galaxie a l'autre en fonction du type d'etoiles qui sont
presentes et de leur densite, mais l'histogramme de la brillance de surface des galaxies lointaines est
le me^me que pour les galaxies proches.
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Fig. 7.2 { Histogramme de la magnitude des galaxies des champs
observes a l'INT : Il est clair que les galaxies brillantes (proches)
representent une fraction tres faible des galaxies du champ. Pa r
consequent, me^me si la simulation etait biaisee pour les galaxies
proches, l'eÆcacite resultante serait exempte de ce biais puisqu'elle
est calculee comme une moyenne sur toutes les galaxies.
On a superpose en pointilles les predictions de la loi de Schechter
[Schechter, 1976] avec la normalisation donnee par [Peebles, 1993].
L'accord entre la loi de Schechter et nos observations est remar-
quable jusqu'a la magnitude R ' 21:5. Le desaccord observe pour les
galaxies peu lumineuses s'explique par le fait que l'on n'a pas tenu
compte de la correction K. Les galaxies lointaines sont decalees vers
le rouges, ce qui explique que la zone des magnitudes elevees soit
depeuplee ici puisque les magnitudes sont exprimees dans la bande
R. Par ailleurs l'algorithme utilise ici pour la photometrie n'est pas
adapte pour mesurer le ux des galaxies pour lesquelles la forme est
tres variable.
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n'entacherait pas le calcul de l'eÆcacite de detection globale puisque les galaxies
proches sont fortement minoritaires dans notre echantillon.
Par ailleurs, on a dit que l'on s'attend malgre tout a ce que l'eÆcacite de detection
depende de la distance au centre de la galaxie ho^te, le contraste entre la supernova
et le fond (c'est a dire le rapport signal/bruit) etant plus important sur les bords que
pres du centre. En fait, ceci va e^tre considerablement attenue par deux eets :
{ les galaxies presentent un prol de luminosite tres pique au centre, la ou la
densite d'etoiles est la plus importante, la pente diminuant lorsque l'on s'eloigne
du centre. Ces prols sont observes sur des galaxies tres proches qui occupent
generalement tout le champ et pour lesquelles on peut negliger la taille de la
tache de seeing par rapport a la taille de la galaxie. Les galaxies qui peuplent
nos champs, me^me les plus brillantes sont de taille beaucoup plus modeste et
la zone centrale ou le prol de luminosite est tres pique n'occupe que quelques
pixels au maximum. La luminosite de cette zone est donc considerablement
moyennee avec les pixels voisins de sorte que le prol est nalement tres peu
pique au centre. La diminution de rapport signal sur bruit va donc e^tre moins
importante lorsque l'on s'approche du centre et l'eÆcacite va peu diminuer
(gure 7.3);
{ les galaxies sont superposees a un fond de ciel qui n'est pas negligeable. Loin
du centre, le prol de luminosite va lui aussi e^tre aplati car on ne distinguera
plus la luminosite de la galaxie de celle du fond de ciel (7.3).
Ces deux eets qui attenuent la forme normalement piquee du prol de luminosite
des galaxies sont moins marques pour les galaxies proches, aussi on devrait observer
malgre tout une chute de l'eÆcacite vers le centre des galaxies plus marquee pour les
galaxies tres proches, pour lesquelles l'eet de seeing n'est pas dominant. Cependant,
la encore, ces grosses galaxies sont si peu nombreuses sur nos champs que nous ne dis-
posons pas d'une statistique suÆsante pour que cet eet soit visible. On a represente
sur la gure 7.4 l'eÆcacite de detection pour tous les champs observes en fonction
de la distance au centre de la galaxie ho^te pour des galaxies proches (de magnitude
R < 19:5) et pour les autres galaxies du champ (de magnitude R > 19:5). Le nombre
de galaxies proches est trop faible pour que l'on observe une chute plus importante
de l'eÆcacite au voisinage du centre que pour les galaxies lointaines. Par consequent,
me^me si l'eet est certainement present, il concerne tellement peu de galaxies qu'il
est legitime de le negliger.
La gure 7.5 montre la variation de l'eÆcacite de detection moyennee sur tous
les champs en fonction de la distance au centre en haut et de la magnitude de la
supernova simulee en bas. On constate qu'il y a eectivement une legere chute de
l'eÆcacite vers le centre des galaxies, mais que la dierence d'eÆcacite n'est que de








Fig. 7.3 { Eet du seeing et du fond de ciel sur le prol de luminosite
d'une galaxie : La pente du prol de luminosite est tres attenuee,
vers le centre de la galaxie par l'eet du seeing et vers les bords par
la presence du fond de ciel.
10% entre le centre et le bord
4
. La courbe d'eÆcacite de detection en fonction de la
magnitude de la supernova montre une chute nette. Cette courbe est moyennee sur
tous les champs observes et sur toutes les distances au centre de la galaxie ho^te. On
denira par la suite la magnitude limite de detection comme la magnitude a laquelle
l'eÆcacite chute de moitie par rapport a sa valeur maximale. La valeur maximale de
l'eÆcacite de detection (pour les hauts ux) ne vaut pas 1 car une partie de l'image
est inutilisable pour la recherche de supernov et a ete masquee. On a rejete tous les
candidats se trouvant proches d'etoiles saturees ou de zones abimees du CCD (une
partie des bords du CCD est aussi ineÆcace a cause du decalage geometrique entre
les images servant a construire la soustraction, cette derniere n'a de sens que pour les
zones communes aux trois images). On masque ainsi environ 10 a 15% de la surface
de chaque CCD, ce qui est coherent avec la valeur maximale de l'eÆcacite que l'on
observe sur la gure 7.5 (environ 85%). La magnitude limite obtenue avec ces images
prises en septembre/octobre 1998 est de 22.3 (les magnitudes sont ici exprimees dans
la bande R centree sur 600 nm).
4. En fait, a l'epoque ou les supernov etaient recherchees sur des plaques photographiques (a
l'oeil, en comparant reference et image courante en les faisant successivement clignoter a l'aide d'ap-
pareils prevus a cet eet), l'eÆcacite chutait considerablement au centre des galaxies car l'image
etait saturee au centre. En eet, la reponse des plaques photographiques n'est pas lineaire, contrai-
rement a celle des cameras CCD, et a une bien moins grande dynamique. On avait donc le choix
entre sous-exposer les bords des galaxies ou bien saturer leur centre. Aujourd'hui, les cameras CCD
permettent de ne pas avoir de saturation au centre des galaxies et le fait de soustraire l'image de
reference permet d'e^tre peu sensible a la variation du contraste d'une supernova par rapport a la
galaxie entre le bord et le centre de cette derniere.
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Fig. 7.4 { Comparaison de la courbe d'eÆcacite de detection en
fonction de la distance au centre de la galaxie ho^te pour des
galaxies proches et lointaines : On a superpose les mesures de
l'eÆcacite en fonction de la distance pour tous les champs observes
pour des galaxies proches (de magnitude R < 19:5) et pour des ga-
laxies lointaines (de magnitude R > 19:5). Les valeurs correspon-
dant a un ou zero de l'eÆcacite signie qu'il y avait une seule ou pas
de supernova simulee dans le bin correspondant. On voit bien qu'il
est tres diÆcile d'obtenir une courbe d'eÆcacite pour les galaxies
proches et ainsi de conrmer la chute plus importante de l'eÆcacite
de detection au centre pour ces galaxies que pour les plus lointaines.
La dispersion que l'on observe sur la gure du haut reete la forte
dispersion de qualite des donnees (voir section 7.3.2).
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Efficacité du programme de détection

























19 20 21 22 23 24 25 26 27
Fig. 7.5 { EÆcacite du programme de detection de supernov : En
haut, eÆcacite en fonction de la distance a la galaxie ho^te. En
Bas, eÆcacite en fonction de la magnitude R la supernova. Ces
deux courbes sont obtenues en faisant la moyenne des eÆcacites
obtenues sur un grand nombre d'images (76 CCD) prises a l'INT.
Les barres d'erreur representent l'ecart-type dans chaque bin.
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On negligera dans la suite la variation de l'eÆcacite de detection en fonction de la
distance au centre de la galaxie ho^te pour ne considerer que sa variation en fonction
de la magnitude de la supernova. Cette approximation (fort justiee comme on l'a
vu plus haut) permet de calculer le taux d'explosion des supernov de maniere assez
simple sans avoir a tenir compte explicitement de chacune des galaxies observees,
on utilisera ainsi une distribution volumique de galaxies pour calculer les temps de
contro^le et la luminosite surveillee en integrant sur tout le volume observe. En somme,
on considere que le programme de detection de supernov est sensible a des objets
sur l'image soustraite independamment de leur appartenance ou non a une galaxie
sur les images courantes.
7.3 Resultats de la campagne de test de septembre/octobre 1998 a
l'INT
Apres avoir decrit la maniere dont fonctionne le programme de detection de super-
nov que j'ai realise, nous allons voir quels ont ete les resultats de son application aux
donnees prises a l'INT a l'automne 1998. Je decrirai dans un premier temps l'organi-
sation de la campagne de recherche, puis la qualite des donnees que nous avons prises,
je discuterai la qualite des deux candidats que nous avons selectionne. Je presenterai
les resultats de calculs d'eÆcacite de detection et leur application au calcul d'une
limite superieure au taux d'explosion des supernov a z ' 0:32.
7.3.1 Organisation de la campagne
Une partie du temps consacree au Wide Field Survey de l'Isaac Newton Teles-
cope (INT) est reservee a la recherche de supernov a des distances intermediaires
(0:3 < z < 0:4). Une campagne de test a ete planiee pour la n de l'ete 1998. Nous
avons pris des images de reference a la n septembre 1998 et les images courantes
(sur lesquelles nous avons cherche les supernov) environ 15 jours plus tard. La re-
cherche de supernov est realisee sur la zone wfsj0219-0500 dont les coordonnees






. Cette zone contient 54 champs
qui sont indiques dans le tableau 7.1. Les champs indiques en italique sont ceux pour
lesquels nous avions une images de reference et deux images courantes, de sorte que
nous avons pu les utiliser pour rechercher des supernov. Toutes les images ont ete
prises dans la bande R (centree sur 600 nm) avec des poses de 300 secondes separees
de 30 minutes pour rejeter les asterodes.
Au total, nous avons pu utiliser 19 champs, soit 76 CCD. Cependant, la zone
wfsj0219-0500 est choisie de telle maniere qu'il y a un recouvrement entre les champs,
de sorte que la zone observee par le CCD3 se trouve deja sur d'autres champs. La
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Æ  Æ+
+ 46 47 48 49 50 51 52 53 54
37 38 39 40 41 42 43 44 45
28 29 30 31 32 33 34 35 36
19 20 21 22 23 24 25 26 27
10 11 12 13 14 15 16 17 18
  1 2 3 4 5 6 7 8 9
Tab. 7.1 { Liste des champs de la zone wfsj0219-0500
surface observee pendant cette campagne est donc reduite a une surface sur la vou^te
celeste de 3.3 degres carres. Les images de reference ont ete prises autour de la nou-
velle Lune (20 septembre) alors que les images courantes ont ete prises pendant la
Lune descendante (la Lune etait presente pendant la seconde partie de la nuit, sur
environ la moitie des images). Comme on le verra plus loin, la presence de la Lune
sur les images courantes se traduit par un rapport signal/bruit moins bon que pour
les references.
7.3.2 Qualite des images
Un bon estimateur de la qualite des images est le rapport signal/bruit pour une
etoile de magnitude donnee. Nous choisirons la magnitude R = 23 pour calculer ce
rapport signal/bruit puisque c'est la magnitude limite que nous pensions atteindre au
cours de cette recherche de supernov
5
. On mesure le rapport signal/bruit pour une
photometrie d'ouverture avec un rayon de 1 FWHM (discutee dans la section 5.6).
La gure 7.6 represente ce rapport signal/bruit pour les images de reference et les
images courantes. On remarque qu'il y a deux populations (a haut et a bas rapport
signal/bruit) sur les images courantes. Ce point sera elucide par la suite.
Les images de reference ont un rapport signal/bruit moyen de 5.3 qui correspond
bien a ce que l'on attendait pour ce temps de pose. En revanche, les images courantes
sont de moins bonne qualite, leur rapport signal/bruit moyen n'est que de 4.




{ le fond de ciel.
5. Une supernova de type Ia au maximum a z = 0:4 a une magnitude dans la bande R de ' 22:3
qui chute a ' 23:3 quinze jours apres le maximum.
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Fig. 7.6 { Rapport signal/bruit a la magnitude R = 23 :
Le rapport signal/bruit moyen pour les images de reference (en
haut) est de 5.4 alors qu'il n'est que de 4 pour les images courantes
(en bas).
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On a donc compare ces quantites entre les images de reference et les images courantes
pour determiner quel eet etait dominant an d'en tenir compte lors des prochaines
campagnes de recherche de supernov.
Comparaison du seeing entre les images de reference et les images courantes
La gure 7.7 montre que le seeing n'a pas signicativement varie en moyenne entre
les images de reference et les images courantes. Dans les deux cas, le seeing moyen est
de 1:3
00
, ce qui est typique pour cette saison a l'INT. Notons que la dispersion semble
plus importante pour les images courantes, mais l'eet est de toute maniere trop
faible pour e^tre signicatif. Le mauvais rapport signal/bruit sur les images courantes






























0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2
Fig. 7.7 { Histogrammes du seeing pour la campagne de test a l'INT:
Le seeing moyen est de 1:3
00
.
Comparaison de l'absorption entre les images de reference et les images courantes
Si l'absorption atmospherique est plus importante sur les images courantes, on s'at-
tend a avoir un moins bon rapport signal/bruit sur ces images. La gure 7.8 montre
l'evolution du point zero des magnitudes entre les images de reference et les images
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courantes. Rappelons que la magnitude d'un objet est denie comme :





est le point zero qui permet de transformer le ux d'un objet en sa magnitude. Si
le point zero d'un me^me objet diminue, cela signie que le ux recu en provenance
de cet objet a diminue, donc que l'absorption a augmente. On constate sur la gure
7.8 que le point zero a diminue de 0.1 magnitudes entre les images de reference et les
images courantes et que la dispersion s'est accrue. Cela correspond a une absorption
de 10% supplementaire sur les images courantes. Cependant, une telle absorption ne





























31 31.1 31.2 31.3 31.4 31.5 31.6 31.7 31.8
Fig. 7.8 { Histogrammes du point zero des magnitudes pour la cam-
pagne de test a l'INT: Le point zero est passe de 31.4 a 31.3,
ce qui correspond a une absorption de 10% supplementaire sur les
images courantes.
Comparaison du fond de ciel entre les images de reference et les images courantes
Si le fond de ciel est plus important sur les images courantes, le bruit de photons va
e^tre plus important. La gure 7.9 montre l'histogramme de la valeur du fond de ciel
(en nombre de photons). L'histogramme pour les images de reference indique un fond
de ciel moyen de 4000 photons. Sur les images courantes, on distingue nettement deux
populations, la premiere a un fond de ciel similaire a celui des images de reference
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alors que la seconde a un fond de ciel deux fois plus eleve avec une forte dispersion
vers les grandes valeurs. Les images courantes avec un fond de ciel eleve ont ete prises
en seconde partie de nuit, lorsque la Lune etait levee. C'est cet eet qui est dominant
dans le rapport signal/bruit et qui produit la distribution bimodale observee sur
la gure 7.6. Un fond de ciel multiplie par deux correspond a un bruit de photons
multiplie par un facteur 1.4. C'est donc essentiellement a cause de la presence de la
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Fig. 7.9 { Histogrammes du fond de ciel pour la campagne de test a
l'INT: On distingue deux populations pour les images courantes.
La premiere population a un fond de ciel similaire a celui des images
de reference alors que la seconde a fond de ciel bien plus impor-
tant.Ces dernieres ont ete prises en seconde partie de nuit, lorsque
la Lune etait levee.
Conclusions
Le seeing n'a pas signicativement varie entre les images de reference et les images
courantes tandis que l'absorption atmospherique s'est legerement accrue et que le
fond de ciel a considerablement augmente pour environ la moitie des images a cause
de la presence de la Lune en seconde partie de nuit. C'est l'eet de la Lune qui est
indeniablement dominant. Lors des prochaines campagnes de recherche, il faudra soit
ne prendre que des images durant la periode vraiment sombre (c'est a dire sans Lune)
soit augmenter les temps de pose de maniere a recuperer un bon rapport signal/bruit.
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Les images prises en presence de la Lune ayant un bruit de photons environ 1.5 fois
plus eleve que les autres, il aurait fallu augmenter le temps de pose d'un facteur 1.5 ce
qui n'est pas negligeable et aurait eu pour consequence qu'une moins grande surface
aurait ete couverte pendant la campagne. Il est bien su^r impossible d'avoir deux jeux
d'images sans Lune separes de 15 jours, il vaut donc mieux prendre un intervalle
de trois semaines entre les images de reference et les images courantes en prenant
les references quelques jours apres la nouvelle Lune et les images courantes quelques
jours avant la nouvelle Lune suivante.
7.3.3 Calculs d'eÆcacite de detection
On a mesure l'eÆcacite de detection sur chacun des champs sur lesquels on a fait
la recherche de la maniere decrite dans la section 7.2. La courbe d'eÆcacite moyenne
en fonction de la magnitude (gure 7.5) indique une magnitude limite de detection
de 22.3, ce qui est inferieur a ce que l'on escomptait compte tenu de la qualite des
images de reference qui indiquaient pluto^t une limite a la magnitude 23. Comme on
l'a indique, c'est la presence de la Lune pendant une partie des images courantes qui
a eu pour eet de diminuer le rapport signal/bruit de ces images, diminuant ainsi
la magnitude limite de detection. On a trace sur la gure 7.10 l'histogramme de la
magnitude limite de detection pour tous les champs qui ont ete traites. On constate
une dispersion de l'ordre de 0.6 magnitudes ce qui signie en termes de ux que le ux
limite pour les images les moins bonnes est moins de la moitie de celui des meilleures
images. On peut voir sur la gure 7.11 la courbe d'eÆcacite de detection pour l'image
dont la qualite est la meilleure. La limite de detection est a la magnitude 23.4 ce
qui signie que l'on est capable de detecter sur cette image des objets 2.5 fois moins
lumineux que sur la moyenne des images de cette campagne.
7.3.4 Candidats supernova
Le faible champ couvert ne nous laissait que peu d'espoir de detecter beaucoup de







dans l'intervalle de magni-
tude 21:3  R  22:3 [Pain et al., 1997]. On peut utiliser ce resultat pour calculer
grossierement le nombre de supernov attendu. Pour un intervalle de quinze jours
et une surface observee de 3:3 deg
2
, on trouve 4:4
+3
 2
supernov. Ce chire est bien
su^r tres optimiste puisqu'il ne tient aucunement compte de l'eÆcacite de detection
qui commence deja a chuter dans ce domaine de magnitude (gure 7.5). Nous avons
trouve deux candidats qui etaient a la limite de detection. Ce ne sont pas de ((bons))
candidats (leurs socores ne sont pas tres convaicants, ce qui laisse a penser qu'ils sont
tres probablement des artefacts) et ils n'auraient pas ete selectionnes si nous avions
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piquement ni photometriquement. En particulier, nous n'avons pas pu prendre une
image de conrmation le lendemain pour verier qu'ils etaient encore la parcequ'ils
ont ete selectionnes apres la n de la campagne (nous avons recommence la selection
des candidats avec des coupures plus la^ches), nous ne disposions donc plus de temps
de telescope.
{ Candidat INT 9818 (gure 7.12): Son rapport signal/bruit est de 6.2. Le mouve-
ment propre du candidat entre les deux images courantes (30 minutes) est assez
faible (0.7 pixels). Il n'y a pas de galaxie ho^te visible sur l'image de reference.
La magnitude du candidat est de 22.3. L'absence de galaxie ho^te est un mau-
vais point pour ce candidat, les supernov dans les galaxies faibles etant moins
frequentes (il y a moins d'etoiles). Ce candidat pourrait e^tre un asterode suf-
samment lointain pour que son mouvement propre soit faible entre les deux
poses.
{ Candidat INT 9819 (gure 7.13) : Le rapport signal/bruit est de 6.8 avec un
faible mouvement propre entre les deux poses (0.7 pixels). La galaxie ho^te a
une taille angulaire d'environ 5
00
. Le candidat est a la magnitude 22.2. Un zone
fortement negative en haut a droite du candidat sur l'image soustraite fait
soupconner une mauvaise soustraction. De plus, le candidat est sur le bord du
CCD, la ou les soustractions sont plus diÆciles a realiser.
Des images de ces deux candidats ont ete prises 40 jours apres avec le telescope
de 2 metres du Pic du Midi (Telescope Bernard Lyot) avec un temps de pose de
1 heure sans ltre. Aucun objet n'etait visible a cette position dans les deux cas.
Cependant, on ne peut pas pour autant conclure que ces deux candidats n'etaient pas
des supernov car en 40 jours, une supernova decroit de pres de trois magnitudes par
rapport a son maximum. Par consequent, si ces deux candidats etaient des supernov
proches du maximum lors de leur decouvertes, nous n'avions aucune chance de les
voir a la magnitude 25 avec le telescope Bernard Lyot.
7.3.5 Calcul du taux d'explosion des supernov a z = 0:32
La campagne de test a l'INT ayant une magnitude limite de 22.3, cela nous permet
de donner une limite superieure au taux d'explosion des supernov de type Ia a
z ' 0:4 (ce redshift est celui d'une supernova de type Ia ayant une magnitude de
22.3 au maximum). On va voir qu'en fait le redshift moyen auquel on est sensible
est z = 0:32, c'est donc pour ce redshift que l'on va calculer le taux d'explosion des
supernov de type Ia.
Nous allons calculer le nombre de supernov attendues si le taux d'explosion des
supernov de type Ia est 
SNIa
et ensuite deduire de nos donnees une limite superieure
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Fig. 7.12 { Candidat INT 9818 : voir la legende de la gure 7.1 pour les
explications concernant les informations presentes sur cette gure.
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Fig. 7.13 { Candidat INT 9819 : voir la legende de la gure 7.1 pour les
explications concernant les informations presentes sur cette gure.
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a la valeur de 
SNIa
sachant que nous n'avons pas observe de supernova pendant cette
campagne. Rappelons que le taux d'explosion des supernov est exprime en SNu, une






Une supernova n'est detectee que si son ux 
s
sur l'image soustraite est superieur
a la limite de detection. Le ux de la supernova sur l'image courante est 
c
et son
ux sur l'image de reference est 
r
. Celui-ci n'est pas forcement nul car, avec 15 jours
entre les references et les images courantes, on ne peut pas e^tre certain que les objets






































Les points zero sont egaux puisque les images ont ete alignees photometriquement.







































est la distance de luminosite de la supernova consideree. De plus, on sait relier entre
elles les magnitudes sur l'image de reference et sur l'image courante sachant qu'un
temps t
0
les separe dans notre referentiel (c'est a dire a z = 0). Dans le referentiel de




. On utilise la courbe de
lumiere en magnitude absolue d'une supernova de type Ia M(t) (t est deni a partir
de la date de l'explosion, pas du maximum) pour relier les magnitudes entre elles (t







On peut donc reecrire 7.15 sous la forme :
m
s












Pour plus de commodite, le dernier terme de 7.20 sera appele (t;t) dans la suite :
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On peut inverser l'expression 7.20 pour exprimer la distance de luminosite (exprimee
en Gpc) de la supernova en fonction de sa magnitude sur l'image soustraite sur laquelle










Toutes les supernov d'a^ge t qui sont plus proches que D
L
sont plus brillantes sur
l'image soustraite que m
s
. Sachant que l'on recherche des supernov dans un co^ne
d'ouverture 
 et que le nombre de supernov de type Ia explosant par Gpc
3
et par
jour est n (on explicitera n en fonction du taux d'explosion des supernov plus loin),
le nombre de supernov d'a^ge t dans la tranche de volume d'epaisseur dD
L
sur nos












On peut facilement exprimer dD
L
en fonction de dm
s
gra^ce a l'equation 7.22 :
dD
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Si l'on veut conna^tre le nombre de supernov qui sont eectivement detectables par
notre programme de detection, il faut integrer ce nombre sur les a^ges des supernov et
sur toutes les magnitudes m
s
en tenant compte de l'eÆcacite de detection (m
s
). On
obtient ainsi le sombre de supernov detectees par le programme avec une magnitude



















Cependant, la magnitude sur l'image soustraite n'est pas une grandeur physiquement
interessante, on est force de l'utiliser car c'est en fonction de cette magnitude que
l'on conna^t l'eÆcacite de detection du programme. Il serait beaucoup plus avanta-
geux d'exprimer le nombre de supernov detectables en fonction de la magnitude au
maximum de ces supernov car on peut facilement la relier au redshift. On pour-
rait ainsi obtenir la distribution en redshift des supernov auxquelles nous sommes
sensibles. De plus, l'intervalle de temps separant les deux images (exprime dans le
referentiel dans lequel la supernova est au repos) depend du redshift. Il nous faut
donc absolument relier la magnitude de la supernova sur l'image soustraite a sa ma-
gnitude au maximum an de pouvoir mener a bien le calcul.
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Introduisons la fonctionM(t) qui est la courbe de lumiere d'une supernova de type
Ia normalisee de telle sorte que M(t
max










designe la magnitude absolue au maximum des supernov de type Ia et m
max
leur magnitude apparente que l'on sait relier a leur redshift (gure 1.7 et equation





+M(t) + (t;t) (7.30)




dans 7.27 et l'on ob-


















+M(t) + (t;t)) dt
(7.31)
Cette expression nous donne la distribution en m
max
des supernov detectees, on
peut facilement la transformer en distribution en redshift en utilisant la relation
magnitude-redshift pour les supernov de type Ia (equation 1.57 et gure 1.7). Il
faut alors choisir un jeu de parametres cosmologiques. Pour obtenir le nombre total
de supernov decouvertes, il suÆt d'integrer cette expression pour toutes les valeurs
de m
max

























+M(t) + (t;t)) dtdm
max
(7.32)
Il nous reste a expliciter le parametre n en termes de taux d'explosion des supernov.
Comme on l'a dit dans la section 2.3, on devrait, en principe, compter le nombre de
galaxies visibles sur nos images et tenir compte de leurs distances pour determiner
le temps de contro^le. En pratique, la tres large majorite des galaxies visibles sur
nos images ne sont pas repertoriees dans les catalogues. On ne conna^t donc pas leur
redshift. On contourne cette diÆculte en utilisant les distributions spatiales de galaxies
que l'on trouve dans la litterature. Le parametre important n'est pas le nombre de
galaxies par unite de volume puisque les galaxies contiennent un nombre d'etoiles qui
peut fortement varier d'une galaxie a une autre. C'est pluto^t la luminosite moyenne
par unite de volume qui nous interesse. Elle vaut pour z  0:1 dans la bande B
centree sur 450 nm [Loveday et al., 1992] :
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puisque le taux d'explosion des supernov est donne en SNu, c'est a dire en nombre de




(dans la bande B). Notons que le fait d'utiliser une
normalisation pour la luminosite en bande B alors que nous avons pris les images en
R est sans consequences puisque nous n'utilisons a aucun moment pour la luminosite
des comptages mesures sur nos donnees, la seule consequence est que nous donnons
des valeurs de taux d'explosion des supernov pour des luminosites exprimees dans
la bande B (c'est le cas de la plupart des taux mesures).
Nous allons reinterpreter l'equation 7.32 en termes de temps de contro^le. Rappelons
que le nombre de supernov observe est egal a la somme sur toutes les galaxies sur-
veillees du produit de la luminosite observee L
i


















Dans le cas present, on ne fait pas la somme sur toutes les galaxies, mais l'integrale













On peut donc identier L et T
c
a partir de l'equation 7.32. La luminosite dans la
tranche de volume denie par m
max































+M(t) + (t;t)) dt (7.38)
Pour simplier la notation, l'integrale sur tout le volume de la luminosite multipliee










Par consequent, si l'on observe N
SNIa
supernov de type Ia pendant la campagne,
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En pratique, comme l'eÆcacite peut varier considerablement d'un champ a un autre
(on a vu que nos donnees sont de qualite tres variable), on calcule E champ par







Il faut bien su^r remplacer 
 dans l'expression de L (equation 7.37) par la surface d'un
champ.








= 0:7 [Perlmutter et al., 1997]
M
max
=  18:3 0:3 + 5 logh [Branch and Miller, 1993]
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[Loveday et al., 1992]






interviennent dans le passage de m
max
a z,
mais le resultat depend peu de leur valeur pour les redshifts qui nous interessent ici.
La magnitude absolue des supernov de type Ia est donnee ici dans la bande B, mais
le programme tient compte du fait que les courbes d'eÆcacite sont calculees pour la
bande R. Le programme tient aussi compte de la correction K qui est de l'ordre de
0.4 magnitude a z ' 0:3 [Kim et al., 1996]. Nous avons utilise un patron de courbe
de lumiere de supernova de type Ia [Kim, 1998b]. Le resultat est assez sensible a la
forme de la courbe de lumiere, et en particulier de la maniere dont elle augmente
dans les premiers jours (peu avant le maximum). Cette partie de la courbe n'etait
pas decrite par le patron de courbe de lumiere utilise, aussi nous l'avons prolonge
par une forme proportionnelle a t (en ux) compatible avec les donnees connues
de supernov proches. Nous avons en particulier utilise la courbe de lumiere de la
supernova SN1997dl decouverte par EROS2 avant le maximum (voir chapitre 6).
On obtient la valeur suivante pour E :







En fait, la distribution de probabilite de E n'est pas symetrique. On peut aisement




L avec des distri-
butions de probabilite gaussiennes de largeur egale a l'erreur sur ces parametres. La
distribution pour E ainsi obtenue est representee sur la gure 7.14. C'est la l'expres-
sion numerique de cette distribution que nous utiliserons dans la suite.
La distribution en redshift correspondante pour le nombre de supernov de type Ia
(tiree de l'equation 7.31) est representee sur la gure 7.15. Le redshift moyen auquel
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Fig. 7.14 { Distribution de probabilite de E : E est la somme sur
tous les champs observes de l'integrale sur tout le volume du
produit de la luminosite par le temps de contro^le. Cette distri-














on est sensible est z ' 0:32. C'est donc a ce redshift que l'on peut donner une limite
sur le taux d'explosion des supernov de type Ia.
Puisque nous n'avons pas detecte de supernova dans le volume observe, on ne peut
donner qu'une limite superieure au taux d'explosion des supernov de type Ia a
z = 0:32. On va determiner la plus grande valeur de 
SNIa
autorisant une observation
de zero supernova avec un certain de niveau de conance. C'est-a-dire que l'on tolere
que le fait de ne pas observer d'evenement soit du^ a une uctuation statistique si elle
est plus rare que 100% moins le niveau de conance considere.
{ Une limite a 2 ecarts-type correspond a un niveau de conance de 95:45%,
c'est-a-dire a une uctuation statistique plus rare que 4:55%.
{ Une limite a 1 ecart-type correspond a un niveau de conance de 68:27%, c'est-
a-dire a une uctuation statistique plus rare que 31:73%.
Si le nombre attendu de supernov etait connu avec une precision innie, la pro-
babilite d'observer N = n supernov de type Ia serait donnee par une simple loi de
Poisson de parametre E. Dans le cas qui nous interesse ici, on ne connait pas avec
precision la valeur de E, on ne dispose que de sa distribution de probabilite g(E)
(gure 7.14). Par consequent, la probabilite d'observer N = n supernov est donnee
par la moyenne sur E de toutes les lois de Poisson de parametre E ponderees par la
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Fig. 7.15 { Distribution en redshift du nombre de supernov de type
Ia attendu a l'INT : Cette distribution est donnee pour un taux





redshift moyen est z ' 0:32 (la position de l'histogramme est in-
sensible a la valeur du taux d'explosion qui n'agit que comme une
normalisation).
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distribution de probabilite de E. Soit, pour une valeur donnee du taux  :









Puisque l'on a observe 0 supernova, c'est P (N = 0; ) qui nous interesse :





qui est la probabilite de ne pas observer de supernova dans notre volume en fonction
de  , le taux d'explosion des supernov de type Ia. On calcule cette distribution de
probabilite numeriquement avec g(E) telle que representee sur la gure 7.14 pour
toutes les valeurs possibles de  .
On peut faire le me^me genre de calcul en supposant qu'un des deux candidats que
l'on a trouve, ou me^me les deux, sont des supernova de type Ia. On utilise alors les
distributions de probabilite P (N = 1) et P (N = 2) :














An de donner des intervalles de conance sur la valeur du taux  en fonction
du nombre observe de supernov, on utilise la methode de la ceinture de Poisson
[Escoubes, 1998].
Pour chaque valeur de  , la loi P (N = n; ) (equation 7.43) nous donne la probabilite
d'observer n supernov. La normalisation de cette distribution a un sens dans la
direction n. C'est a dire que la somme sur toutes les valeurs de n a  donne vaut 1. Le
nombre de supernov que l'on observe est une variable aleatoire dont la probabilite
est donnee par la loi 7.43. Il est donc logique que, pour un taux donne, la somme des
probabilites d'observer tous les nombres possibles de supernov vaille 1. En revanche,
la normalisation de la loi 7.43 n'a pas de sens dans la direction  , c'est a dire qu'il n'y a
pas de raison pour qu'elle vaille une valeur particuliere. On ne peut donc pas construire
d'intervalle de conance directement de cette maniere. Ceci traduit simplement le fait
que la taux d'explosion possede une valeur xee et n'a donc pas, au sens strict, de
loi de probabilite associee (sauf au sens bayesien, mais nous nous placons ici dans le
cadre d'une approche frequentiste).
Cependant, ce qui nous interesse ici est d'estimer la valeur du taux avec un intervalle
de conance sachant que l'on a eectivement observe un certain nombre de supernov
n. On va donc denir comme intervalle de conance l'ensemble des valeurs du taux
pour lesquelles le fait que l'on ait observe n supernov soit statistiquement acceptable
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avec un niveau de conance , par exemple 68%, ce qui correspondrait a un ecart-
standard pour une distribution de probabilite gaussienne.
On peut donner, pour chaque valeur de  , un intervalle de conance sur le nombre





telles que, pour cette valeur du taux, on ait % de chance d'observer




). On a represente ce type d'intevalle






















































































Fig. 7.16 { Intervalle de conance sur le nombre observe pour une
valeur du taux donne :
La distribution de probabilite du nombre de supernov observees





), on peut donner une valeur n
 
et une valeur n
+
telles que, pour cette valeur du taux, 68% des experiences iden-





. Pour denir l'intervalle de conance a 68%, on choisit
de rejeter 16% de chaque cote de la distribution.
un niveau de conance  sur le nombre observe de supernov pour une valeur donnee
du taux d'explosion  .
Cette region est representee dans le plan (n; ) sur la gure 7.17. La valeur la plus
probable pour le taux d'explosion est alors le mode de la distribution dans la direction
 (voir gure 7.18). L'intervalle de conance sur le taux est donne par les limites de
la region que l'on vient de decrire dans la direction  pour n donne par le nombre de
supernov eectivement observe. C'est donc bien l'ensemble des valeurs de taux pour
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Fig. 7.17 { Region a 68% de niveau de conance dans le plan (n; )
denie par la ceinture de Poisson :
Pour chaque valeur du nombre observe de supernov on peut don-
ner un intervalle de conance sur  deni par les bords en haut et
en bas de la region a 68% de niveau de conance. On a represente
par une croix la valeur la plus probable de  pour chaque valeur
de n observe.
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SNu a z ' 0:32 a 95% de niveau de conance.
On obtient ainsi les valeurs suivantes :








SNu a z ' 0:32 a 68% de niveau de conance (c'est a dire
un ecart-type).








SNu a z ' 0:32 a 68% de niveau de conance (c'est a dire
un ecart-type).
On peut comparer cette limite avec les taux d'explosion des supernov de type Ia
annonces par d'autres auteurs :
{ a z ' 0 : 
SNIa
= 0:61 0:2 h
2
SNu [Tammann et al., 1994]















SNu [Pain et al., 1997]
On a represente ces mesures ainsi que la limite que nous venons de calculer sur la
gure 7.19. Notre limite est compatible avec les autres mesures, mais ce n'est bien
su^r qu'une limite superieure et la contrainte est assez faible. On voit clairement sur la
gure 7.19 que des contraintes fortes sur les modeles de formation et d'evolution des
galaxies ne seront donnees par les mesures de taux d'explosion des supernov que
lorsque l'on pourra les mesurer a des decalages vers le rouge superieurs a 1, ce qui
sera possible dans quelques annees.
Notons qu'il est aussi interessant d'un point de vue astronomique d'exprimer les
taux d'explosion en nombre de supernov par an et par unite de volume. Ceci a un
sens si l'on considere des volumes suÆsamment grands pour qu'ils contiennent assez
de galaxies pour que les dierences de luminosite entre les galaxies se compensent.
Dans ce systeme d'unite, les resultats obtenus ici sont les suivants :
{ si aucun de nos candidats n'est une supernova de type Ia :

SNIa








a 68% de niveau de niveau de
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Fig. 7.18 { Distribution de probabilite du nombre observe de super-
nov de type Ia a N donne en fonction de  :
en trait plein dans le cas ou aucun de nos candidats n'est une
SNIa; en tirets dans le cas ou l'un des deux candidats est une
SNIa et en pointilles si les deux candidats sont des SNIa.
Les cercles noirs indiquent les valeurs obtenues (limite superieure
pour N = 0, valeur la plus probable pour N = 1 et N = 2). Les
croix indiquent les limites des intervalles de conance a 68% pour
N = 1 et N = 2 calculees par la methode de la ceinture de Poisson.












Intense formation stellaire a grand z
Tamman et al., 1994
Hardin, 1998 (EROS2)
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Fig. 7.19 { Comparaison des mesures de taux d'explosion des su-
pernov de type Ia a dierents redshifts : le point a z = 0
est tire de [Tammann et al., 1994], le point a z ' 0:1 est celui
mesure par EROS2 [Hardin, 1998] et le point a z = 0:4 vient de
[Pain et al., 1997]. On a ajoute la presente limite superieure a
z ' 0:3 (en haut avec 95% de niveau de conance et en bas avec
68% de niveau de conance). On a trace les predictions du modele
hierarchique de formation des galaxies en traits pleins et en poin-
tilles celle du modele adverse dans lequel les galaxies elliptiques se
sont formees en premier (voir section 2.3.2). Les valeurs des taux
pour les deux modeles sont tirees de [Madau et al., 1998].
conance a z ' 0:32.

SNIa








a 95% de niveau de niveau de
conance a z ' 0:32.














a z ' 0:32 a 68% de niveau de
conance (c'est a dire un ecart-type).














a z ' 0:32 a 68% de niveau de




La detection de supernov lointaines est clairement apparue comme l'un des ou-
tils majeurs de la cosmologie depuis quelques annees, l'etude de la relation entre la







. Les premiers resultats obtenus par deux groupes americains
[Kim, 1998a, Schmidt et al., 1998] indiquent que la constante cosmologique est tres
probablement non nulle, ce qui modie radicalement la vision que l'on avait de l'Uni-
vers. Par ailleurs, la mesure du taux d'explosion des supernov de type Ia et de type II
a grands redshifts apportera dans les prochaines annees des informations inestimables
sur la formation et l'evolution des galaxies ainsi que sur l'histoire de la formation
stellaire dans les galaxies. J'ai etabli durant cette these une mesure d'une limite
superieure au taux d'explosion des supernov de type Ia a un redshift de z ' 0:33.
Pour contraindre les modeles d'evolution de galaxies, il faudra aller encore plus loin
en redshift, ce qui sera fait dans les prochaines annees.
Pour ce qui est de la determination des parametres cosmologiques, il faut garder a
l'esprit que les supernov de type Ia ne sont pas des objets physiques veritablement
compris du point de vue theorique. On a longtemps cru que les supernov de type Ia
etaient les chandelles standard dont re^vaient les cosmologistes depuis des decennies.
Il s'avere, lorsqu'on les regarde de plus pres qu'elles sont tres dierentes les unes des
autres. Il semble donc essentiel, si l'on veut continuer a les utiliser comme chandelles
standard de comprendre au moins de maniere empirique quelles sont leurs dierences
et comment les relier a leur luminosite absolue. En eet, si l'exploitation cosmologique
des supernov lointaines est un sujet extremement chaud, elle passe par la calibration
de leur luminosite absolue qui necessite de tres bien mesurer spectroscopiquement et
photometriquement des supernov proches.
L'experience EROS2 a entrepris une recherche systematique de supernov a des dis-
tances intermediaires (z  0:1) dans le but d'etudier de maniere empirique les courbes
de lumiere des supernov de type Ia et de standardiser ces objets. Des supernov sont
detectees par la collaboration avec une grande regularite au rythme d'environ 1 super-
nova pour 2 heures d'observations. Nous avons decrit dans cette these une methode
que j'ai developpee qui permet de construire la courbe de lumiere des supernov que
l'on detecte. Du fait de l'intervalle de temps trop long entre les images de reference
et les images de detection, une trop faible fraction des supernov sont detectees
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avant le maximum de luminosite. Ceci rend tres diÆcile l'exploitation des courbes
de lumiere et nous sommes donc contraints d'ajuster sur nos points de mesure des
patrons de courbes de lumiere. Malheureusement, les ltres avec lesquels sont faites
les observations ont des bandes passantes tres larges et sont, de fait, tres dierents des
ltres standard utilises en astronomie. Il nous a donc fallu, pour ajuster les courbes
de lumiere de nos supernov, fabriquer des patrons de courbes de lumiere dans nos
bandes passantes a partir de donnees spectroscopiques et photometriques publiees.
Ces donnees sont en assez petit nombre, ce qui limite la precision que l'on peut avoir
sur la forme de nos patrons de courbes de lumiere et surtout, la maniere de traduire
nos resultats dans des bandes photometriques standard an de les rendre utilisables
par d'autres groupes. Malgre ces diÆcultes, nous avons pu construire un diagramme
de Hubble pour nos supernov et ainsi mesurer la magnitude absolue des supernov
pour notre echantillon. La valeur obtenue est M(V ) =  18:2 0:4+5 log (h), en bon
accord avec les mesures faites par d'autres auteurs. La dispersion de la magnitude
absolue de nos supernov autour de cette valeur est cependant trop grande. Un lot
plus important de supernov avec des points de mesures s'etalant une longue periode
a partir du maximum permettrait sans doutes de faire des correlations entre la vitesse
de decroissance de la courbe de lumiere et la magnitude absolue des supernov et
ainsi de reduire la dispersion autour du diagramme de Hubble.
Si la connaissance insuÆsante que l'on a de l'objet astrophysique supernova risque
de limiter l'utilisation de ces dernieres comme chandelles standard pour la cosmo-
logie dans les prochaines annees, je dirai que c'est tout de me^me gra^ce aux super-
nov que l'eventualite que la constante cosmologique soit non nulle est desormais
consideree avec serieux par les cosmologistes. Par consequent, me^me si dans les pro-
chaines annees, l'observation des uctuations de temperature du rayonnement de fond
cosmologique permettra une mesure precise de la plupart des parametres cosmolo-
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